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Introduction
Depuis la de´couverte des e´missions radioe´lectriques solaires au cours de la seconde guerre
mondiale, l’observation de la couronne par les instruments radio a re´ve´le´ la richesse des processus
physiques impliquant le champ magne´tique au cours des e´ve´nements e´ruptifs. Paralle`lement, les
observations du Soleil calme, a` une, puis deux dimensions, ont mis en e´vidence les contreparties
radio des structures a` grande e´chelle, comme les trous coronaux, les jets coronaux, ou la ceinture
de jets e´quatoriale.
Contribuant, depuis les anne´es 70, a` cet effort de recherche par des observations aux lon-
gueurs d’onde me´triques et de´cime´triques, le Radiohe´liographe de Nanc¸ay a e´te´ dote´, en 1996, de
capacite´s d’imagerie a` deux dimensions. De manie`re unique, les observations radioastromiques
dans cette gamme de longueurs d’onde tracent a` la fois le plasma thermique et les e´missions
sporadiques dues a` des populations d’e´lectrons non thermiques.
Graˆce au radiohe´liographe de Nanc¸ay re´nove´, Delouis (1999) avait mis en e´vidence, de ma-
nie`re fortuite, la premie`re contrepartie radio d’un filament quiescent aux longueurs d’onde de´-
cime´triques. Les observations que j’ai effectue´es par la suite ont confirme´ cette de´couverte et
constituent l’essentiel du travail pre´sente´ dans ce me´moire de the`se.
Les questions auxquelles j’essaie de re´pondre ici sont les suivantes :
. Sous quelle forme les filaments apparaissent-ils aux longueurs d’onde de´cime´triques et
e´ventuellement me´triques ?
. Quels sont les crite`res de visibilite´ ?
. Quels renseignements nous donnent ces observations radio sur l’environnement coronal
des filaments ?
Jusqu’en 1996, la seule possibilite´ d’imagerie a` deux dimensions avec le Radiohe´liographe
e´tait la synthe`se d’ouverture, mise au point pour l’instrument par Alissandrakis (1983). J’ai,
pour ma part, de´veloppe´ une me´thode de synthe`se d’ouverture adapte´e a` l’ajout des harmoniques
croise´s entre les deux re´seaux d’antennes qui constituent l’instrument. Par rapport aux nouvelles
capacite´s d’imagerie 2-D instantane´e, nous verrons que la synthe`se d’ouverture reste un outil de
choix dans l’observation des structures a` faible contraste de la couronne solaire, et notamment
des filaments.
L’e´tude mene´e sur les filaments solaires a permis, pour la premie`re fois aux longueurs d’onde
me´triques et de´cime´triques, l’observation de Disparitions Brusques sous la forme d’e´missions
radio thermiques. Associe´s pour certains d’entre eux a` des e´jections de masse coronale, ces e´ve´-
nements montrent la manie`re dont la couronne se restructure autour du site e´ruptif, et font le
lien entre les observations sur le disque et celles a` hautes altitudes, graˆce aux donne´es coronogra-
phiques. Les faibles e´missions non thermiques, pre´sentes au de´but de ces e´ve´nements, permettent
de les replacer dans le cadre de certains mode`les the´oriques de´veloppe´s dans la communaute´ so-
laire.
1
2Ce travail de the`se be´ne´ficie enfin d’un contexte observationnel extreˆmement favorable, qui
m’a permis d’utiliser pleinement, sur toute la pe´riode e´tudie´e, un ensemble de donne´es X, EUV
et coronographiques, graˆce aux satellites yohkoh et soho. Il s’inscrit de fait dans l’effort in-
ternational qui est mene´ pour mieux comprendre les interactions qui lient l’activite´ solaire a`
l’environnement spatial de la Terre.
Le plan de la the`se est le suivant : le premier chapitre rappelle les bases de l’imagerie radio
et le de´veloppement de la me´thode d’imagerie par synthe`se d’ouverture. Le deuxie`me chapitre
pre´sente le diagnostic radio, et fait le point sur les observations de Soleil calme dans ce domaine.
Il est suivi par une introduction ge´ne´rale aux filaments (chapitre trois), puis des deux chapitres
observationnels, consacre´s l’un aux filaments quiescents, et l’autre aux filaments e´ruptifs.
1Imagerie radio
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1.1 Introduction
Ce chapitre est une introduction a` l’imagerie radio applique´e a` l’e´tude de la couronne solaire
et au radiohe´liographe de Nanc¸ay re´nove´ en 1996. Apre`s un bref rappel historique, je pre´sente
les bases de l’imagerie par transforme´e de Fourier en instantane´ ainsi qu’en synthe`se d’ouver-
ture, dont j’ai de´veloppe´ les programmes incluant les harmoniques croise´s. Leur apport dans la
restitution des images de la couronne calme a permis la de´couverte et l’e´tude syste´matique de
l’environnement coronal des filaments solaires, ce qui constitue le the`me principal de ce me´moire
de the`se.
1.2 Rappel historique
1.2.1 L’e`re des pionniers
L’histoire de la radioastronomie solaire est intimement lie´e a` celle de la radioastronomie en
ge´ne´ral, puisque mis a` part les travaux originaux de Jansky, avant la seconde guerre mondiale, le
Soleil fut le tout premier objet ce´leste e´tudie´ dans cette gamme de longueurs d’onde. Si l’on en
croit l’un des pionniers de ce domaine (Christiansen, 1989), la raison en est la suivante :“A` Sydney
et a` Cambridge en Angleterre, les premie`res observations e´taient solaires. Indubitablement cela
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re´sultait du manque d’astronomes dans ces deux e´quipes (sic). Les inge´nieurs et les physiciens
qui formaient chacun des deux groupes se sentaient plus a` l’aise avec un objet familier, qui en
plus de cette familiarite´, avait le bon gouˆt de n’eˆtre observable que pendant des heures de travail
civilise´es”. Plus prosa¨ıquement l’objet Soleil est un formidable e´metteur radio qui ne ne´cessite
pas une installation tre`s sophistique´e pour eˆtre observe´. Bien que des tentatives d’e´tude du
Soleil avant guerre par Jansky a` λ ∼ 14m aient e´choue´, certains indices laissaient supposer
l’existence d’e´missions radioe´lectriques d’origine solaire, comme l’expose Appleton (1945). De`s
1936 en effet, des radio amateurs mentionnent l’existence de parasites dans les transmissions
pre´ce´dant les coupures ionosphe´riques, associe´es a` des e´ruptions en lumie`re blanche. Par la
suite, en 1942, dans un rapport reste´ secret jusqu’a` la fin du conflit, Hey de´crit des e´missions
radioe´lectriques intenses et fluctuantes associe´es au transit d’un groupe de taches solaires (Hey,
1946; Hey et al., 1948). La premie`re observation solaire publie´e dans le domaine radio, provient
d’une e´tude ame´ricaine re´alise´e par Reber (1944), a` l’aide d’une antenne de 9.6 m de diame`tre
environ, a` 160 MHz, uniquement orientable en de´clinaison. Seule la rotation terrestre faisait
passer devant l’instrument l’objet e´tudie´, le Cygne, Cassiope´e, le Grand Chien, la Poupe ou le
Soleil. La figure 1.1 montre les enregistrements solaires. L’e´mission radioe´lectrique se pre´sente
sous la forme d’une augmentation de la tension en sortie du re´cepteur, a` laquelle se rajoutent
des pics d’e´missions tre`s e´troits dus a` l’e´lectronique utilise´e, ainsi que des e´missions plus fortes
et un peu plus longues provenant de la circulation automobile sur la route jouxtant l’antenne.
Les premie`res observations syste´matiques du Soleil ont commence´ apre`s la Seconde Guerre
mondiale, avec la re´forme du mate´riel de guerre. Entre 1946 et 1950 les grandes lignes sont
de´ja` trace´es. L’e´mission radio solaire se divise en trois composantes : l’une hautement variable
associe´e a` l’activite´ solaire, une seconde lentement variable lie´e aux re´gions actives (de´couverte
par mesures d’e´clipse), et une composante de Soleil calme qui varie sur des pe´riodes de quelques
mois a` quelques anne´es. La tempe´rature de la couronne est estime´e a` 106 K (Pawsey, 1946), les
orages de bruit, principale activite´ non thermique dans le domaine me´trique, sont de´couverts
par Allen (1947), tandis que l’invention des spectrographes permet progressivement d’explorer
et de classer les sursauts radio observe´s (Wild et McCready, 1950).
L’interfe´rome´trie, utilise´e pour retrouver la distribution de brillance du Soleil, commence
de`s le de´but des anne´es 1950 avec les travaux de Stanier (1950) et Machin (1951). La figure
1.2 pre´sente un essai de reconstruction de la distribution de brillance du Soleil calme (hors
composante lentement variable) a` partir d’observations 1-D re´alise´es alors que le nombre de
Wolf e´tait faible (O’Brien, 1953). Les mesures sont effectue´es sur plusieurs jours, ce qui permet
de de´placer les antennes pour changer l’orientation et les dimensions des lignes de bases vis-a`-vis
du Soleil.
Avec le de´veloppement continu d’instruments de´die´s a` l’observation du Soleil, la qualite´ et
le nombre d’observations radio s’accroˆıt grandement, ainsi que l’e´tendue du spectre explore´.
Du domaine me´trique et de´came´trique des pionniers, la gamme de fre´quences monte au cours
des anne´es 50 et 60 vers le domaine centime´trique court et millime´trique. Encore aujourd’hui
subsistent trois grandes classes d’instruments solaires : les interfe´rome`tres/radiohe´liographes fai-
sant de l’imagerie, les spectrographes et les antennes a` fre´quence fixe. Le tableau 1.1, extrait
d’une prospective par Bastian et al. (1999) re´sume l’e´tat actuel des instruments purement so-
laires. Quelques te´lescopes tels que le VLA (Very Large Array) ou le GMRT (Giant Meter Radio
Telescope, Inde) effectuent de manie`re occasionnelle des observations solaires.
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Fig. 1.1 – Premie`res observations radio solaires publie´es, a` 160 MHz. L’instrument n’est orien-
table qu’en de´clinaison, et l’objet est e´tudie´ lors de son passage au me´ridien. D’apre`s Reber
(1944).
1.2.2 L’imagerie 2-D
L’imagerie radio, et notamment solaire, se base sur deux principes diffe´rents. Le premier,
discute´ dans ce travail de the`se, utilise la transforme´e de Fourier de la fonction de visibilite´ et
sera explique´ plus en de´tail dans la suite de ce chapitre. La seconde me´thode est un balayage
par une antenne du disque solaire, ce qui permet de faire quelques cartes a` deux dimensions par
jour. Cette me´thode est encore employe´e de nos jours (par exemple a` Metsahovi), mais elle est,
pour des raisons qui seront e´voque´es plus loin, re´serve´e aux courtes longueurs d’onde.
Dans le domaine de la physique coronale, l’imagerie radio s’est de´veloppe´e autour de trois
grands instruments : le radiohe´liographe de Culgoora (1967-1984), de 80 a` 327 MHz, celui de
Clark Lake (1982-1987) de 15 a` 125 MHz, et enfin, celui de Nanc¸ay (construit en 1976) entre
150 et 450 MHz. La figure 1.3 pre´sente quelques exemples de radiohe´liogrammes, essentiellement
dans le domaine me´trique et de´came´trique. Compare´e au domaine optique, la re´solution de ces
instruments semble relativement me´diocre, ne´anmoins ils ont montre´ au cours de leur existence
leur importance quant a` la compre´hension de l’activite´ sporadique de la couronne et des struc-
tures du Soleil calme. Les me´canismes d’e´mission radio lie´s a` l’acce´le´ration de particules, ont
permis a` ces instruments la localisation des sites d’acce´le´ration d’e´lectrons dans la couronne
solaire. Par ailleurs, les observations du Soleil calme ont re´ve´le´ les structures magne´tiques a`
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Fig. 1.2 – Une des premie`res tentatives de reconstruction de la distribution de brillance du Soleil
a` λ = 1.4m. D’apre`s O’Brien (1953)
large e´chelle et permettent, dans les cas favorables, l’estimation de la densite´ e´lectronique. Les
principales caracte´ristiques de ces trois instruments sont re´sume´es dans le tableau 1.2. Le radio-
he´liographe Japonais de Nobeyama e´tudie les structures lie´es a` la chromosphe`re et a` la re´gion
de transition chromosphe`re couronne, et travaille dans une gamme de fre´quences beaucoup plus
haute.
Le radiohe´liographe de Nanc¸ay est donc a` l’heure actuelle le seul instrument radio capable
de faire de l’imagerie coronale dans une large gamme de fre´quences et d’altitudes. L’instrument
sera de´crit plus en de´tail dans la suite de ce chapitre.
1.3 Principes de base de l’imagerie radio
Les aspirations scientifiques, qui re´clament en astronomie une haute re´solution angulaire,
se heurtent toujours aux impe´ratifs techniques. Dans le domaine radio, et plus re´cemment en
infrarouge et en optique, le proble`me lie´ a` l’imagerie d’une certaine distribution de brillance dans
le ciel avec une re´solution adapte´e se pose de manie`re cruciale. Avec un instrument de diame`tre
D, et de longueur d’onde λ, on dispose d’une re´solution angulaire proportionnelle a` λ/D. E´tudier
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Fig. 1.3 – Illustration des capacite´s d’imagerie des trois radiohe´liographes existant ou ayant
existe´. Premie`re ligne : Cartes du radiohe´liographe de Culgoora (Australie), le 21 aouˆt 1973,
d’apre`s Dulk et al. (1977). Cartes du centre : radiohe´liogrammes du Soleil calme dans le domaine
de´came´trique le 3 juillet 1982 au Clark Lake Radio Observatory, d’apre`s Lantos et al. (1987).
Dernie`re ligne, radiohe´liogrammes me´triques et de´cime´triques obtenus par synthe`se d’ouverture
le 23 juin 1997 au Radiohe´liographe de Nanc¸ay.
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Instrument Re´solution Gamme de fre´quences Type
Gauribidanur (Inde) 5’ 40–150 MHz Imagerie 2-D
Nanc¸ay (France) min. d’arc 150–450 MHz Imagerie 2-D
OVRO (E´tats-Unis) 9”-5” 1–18 GHz Spectro imagerie 2-D
SSRT (Russie) 20” 6 GHz Imagerie 1-D/2-D
Nobeyama (Japon) 10” & 5” 17 & 34 GHz Imagerie 2-D
RATAN-600 (Russie) 24”-15” 1–20 GHz Pinceau 1-D
Metsahovi (Finlande) 4’ & 1’ 22 & 37 & 90 GHz Antenne
Itapetinga (Bre´sil) 2’ 48 GHz Antenne multi lobes
SST (Argentine) 3’ & 1’ 212 & 410 GHz Antenne multi lobes
Bruny Island (Australie) 3–20 MHz Spectrographe
Culgoora (Australie) 18–1800 MHz Spectrographe
Nanc¸ay (France) 25–75 MHz Spectrographe
Izmiran (Russie) 25–260 MHz Spectrographe
Hiraiso (Japon) 25–2500 MHz Spectrographe
Tremsdorf (RFA) 40–800 MHz Spectrographe
ARTEMIS (Gre`ce) 100–469 MHz Spectrographe
ETH (Suisse) 0.1–8 GHz Spectrographe
Espiunica (Portugal) 150–650 MHz Spectrographe
Beijing (Chine) 0.7–7.3 GHz Spectrographe
Ondrejov (Re´publique Tche`que) 0.8–4.5 GHz Spectrographe
Hiraiso (Japon) 200–2800 MHz 3 polarime`tres
Triestre (Italie) 237–2695 MHz 2 polarime`tres
Cracovie (Pologne) 410–1450 MHz 6 polarime`tres
Nobeyama (Japon) 1–86 GHz 7 polarime`tres
DRAO (Canada) 2.8 GHz Polarime`tre
Tab. 1.1 – Principaux instruments solaires radio. Le premier groupe rassemble les imageurs,
le deuxie`me, les spectrographes, et le troisie`me les routines de flux a` fre´quences fixes. D’apre`s
Bastian et al. (1999)
Culgoora† Re´seau circulaire ∅ = 3km,
96 antennes parabolo¨ıdes ∅ = 13m (80-160-327 MHz)
+re´seau inte´rieur de ∅ = 2.77km 48 cornets (43.25 MHz)
Re´solution 7.5’ a` 0.93 ’
Clark Lake† Re´seau en T de 3 par 1.8 km
720 antennes spirales (25–75 MHz)
Re´solution 20’ a` 2.7’
Nanc¸ay Re´seau en T de 3.2 par 2.4 km
44 antennes parabolo¨ıdes (150–450 MHz)
Re´solution 3’ a` 30 ”
Tab. 1.2 – Caracte´ristiques sommaires des radiohe´liographes de´die´s a` la couronne solaire. D’apre`s
Labrum (1985); Erickson et al. (1982); Kerdraon et Delouis (1997). † : ferme´










Fig. 1.4 – Repre´sentation sche´matique du principe de l’interfe´rome´trie a` deux antennes
a` des longueurs d’ondes me´triques un objet comme le Soleil, de diame`tre angulaire 32’, avec une
re´solution acceptable (∼ 1’), ne´cessite un instrument dont les dimensions avoisinent ∼ 3500m ;
l’interfe´rome´trie s’est tre`s vite impose´e comme la seule solution possible.
La premie`re expe´rience astronomique d’interfe´rome´trie eut lieu cependant dans le domaine
visible. Le 13 de´cembre 1920, Michelson et Pease (1921) mesure`rent le diame`tre de l’e´toile α
Orionis (Be´telgeuse), en utilisant un syste`me interfe´rome´trique monte´ sur le te´lescope de 2.5 m
de diame`tre du Mont Wilson, et de´montre`rent par la` meˆme, la faisabilite´ et l’utilite´ de cette
technique. Ils employe`rent e´galement la notion de visibilite´ des franges qui est l’un des principes
fondamentaux de l’imagerie par transforme´e de Fourier.
1.3.1 Relation entre visibilite´ et distribution de brillance
Reprenant le concept de visibilite´ employe´ par Michelson, on peut de´finir mathe´matique-
ment cette grandeur de la manie`re suivante. Soient deux antennes de meˆme diame`tre 1 et 2 et
fournissant en sortie des tensions V1(t) et V2(t) (voir Fig. 1.4). La visibilite´ V est la mesure de la
corre´lation entre les deux signaux V1 et V2, et elle est lie´e au degre´ de cohe´rence complexe par
la relation suivante (Le´na, 1986) :
V = |γ12(τ)| =
∣∣∣∣∣ 〈V1(t)V ∗2 (t+ τ)〉√〈V1(t)V ∗1 (t)〉〈V2(t)V ∗2 (t)〉
∣∣∣∣∣ (1.1)
Conside´rons dans un premier temps le cas d’une source ponctuelle monochromatique d’inten-
site´ A2. Le signal au niveau de l’antenne 1, grandeur re´elle, est rec¸u avec un retard ge´ome´trique
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τ = Dc sin θ. La corre´lation γ s’exprime alors :
γ = 〈V1(t)V2(t+ τ)〉 = A2〈sin(2piνt) sin(2piν(t+ τ))〉 (1.2)
La valeur moyenne temporelle vaut :
γ = A2 cos(2piντ) (1.3)
L’introduction dans le circuit d’un de´phasage de pi/2 permet de calculer la grandeur : γ′ =





De manie`re concre`te, cette e´quation doit eˆtre modifie´e pour tenir compte des effets instru-
mentaux lie´s a` la bande passante de l’e´lectronique ainsi qu’au lobe moyen des deux antennes
de l’interfe´rome`tre, qui vont mathe´matiquement convoluer la fonction γ obtenue pre´ce´demment.
Par souci de simplification, ces proble`mes sont ne´glige´s dans cet expose´.
Si la source observe´e n’est plus ponctuelle, mais pre´sente comme le Soleil, une distribution








Le vecteur ~R repre´sente les coordonne´es de la ligne de base de l’interfe´rome`tre a` deux antennes.
Chaque mesure faite pour une valeur ~R diffe´rente, soit en bougeant les antennes, soit en consi-
de´rant un re´seau d’antennes de distances variables, donne un point de mesure de la quantite´ γ.
La grandeur γ est, a` un facteur pre`s, e´gale a` la visibilite´ telle qu’elle a e´te´ de´finie plus haut ;
elle est donc proportionnelle a` la transforme´e de Fourier de la distribution de brillance dans le
ciel. Cette relation, qui constitue le the´ore`me de Zernike–Von Cittert, est la base de la me´thode
d’imagerie par synthe`se d’ouverture. En reprenant l’e´quation 1.5, la distribution de brillance I
se retrouve par transforme´e de Fourier inverse :
I(~θ) ∝
∫
γ( ~R′)e−2pii~θ. ~R′d ~R′ (1.6)
et ~R′ = ~Rλ
Une distribution de brillance a` deux dimensions peut eˆtre restitue´e si la mesure de la visibilite´
se fait sur un plan, et non plus sur une droite. Pour cela, on utilise soit la rotation de la Terre,
pour faire tourner le re´seau a` une dimension vis-a`-vis de l’objet e´tudie´, soit un re´seau d’antennes
lui-meˆme a` deux dimensions, soit encore une combinaison des deux.
1.3.2 De´finition du plan de Fourier
Dans le syste`me de coordonne´es pre´sente´ dans la section pre´ce´dente, on peut exprimer la
visibilite´ en fonction de trois composantes : V(u, v, w). Les variables u et v de´finissent un plan
perpendiculaire a` la ligne de vise´e entre l’instrument et l’objet, dont les coordonne´es sont expri-
me´es dans les syste`mes classiques en astronomie, (α,δ), ou (H,δ). Ce plan est le plan de Fourier.
Dans le cas ou` le champ observe´ est de faible extension angulaire compare´ au champ de vue d’une
seule antenne, la visibilite´ ne de´pend plus que des deux variables u et v. Une composante w0 est
alors prise comme re´fe´rence et centre de phase, dans la direction de la source, et ge´ne´ralement
au centre de la distribution de brillance observe´e. On soustrait w0 de la phase w au cours de











Fig. 1.5 – Repe`res et coordonne´es utilise´s
l’observation, ce qui permet de rendre fixe l’objet dans le champ, ce processus est appele´ blocage
de franges. Le suivi de la source par les antennes e´tant assure´, la cohe´rence entre les signaux est
obtenue par le re´glage du retard instrumental τi, sche´matise´ sur la figure 1.4.
On peut alors en de´duire la relation entre l’objet repre´sente´ par la distribution de brillance




La qualite´ de I(α, δ), appele´e image ’sale’, de´pend de l’e´chantillonnage de la fonction de
visibilite´ correspondante V(u, v), autrement dit de la couverture du plan (u,v). Il en va de
meˆme pour le lobe, ou re´ponse impulsionnelle, qui n’est autre que l’image d’un point source par
l’instrument, et dont la visibilite´ vaut 1 partout dans le plan. La de´marche consiste a` mesurer
cette fonction aux points d’e´chantillonnage de´finis par l’implantation des antennes et de la
position de l’objet dans le ciel. La transforme´e de Fourier du lobe expe´rimental vaut donc 1
aux points d’e´chantillonnage, et 0 ailleurs. La qualite´ du lobe et de l’image restitue´s est lie´e a`
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Ou` W prend la valeur 1 aux points d’e´chantillonnage, et 0 ailleurs.
La distribution de brillance I restitue´e par l’interfe´rome`tre est donc la convolution de la
distribution de brillance re´elle I0 par la re´ponse instrumentale aussi appele´e lobe sale :
I = I0 ∗ IPS (1.9)
Conside´rons que l’objet en question est repe´re´ par ses coordonne´es horaires (H, δ). Les co-
ordonne´es (u, v, w) s’expriment alors en fonction des coordonne´es physiques des lignes de base
(xλ, yλ, zλ), repe´re´es dans le plan e´quatorial (xˆ vers l’ouest , yˆ vers le sud et zˆ vers le poˆle nord,




 − cosH − sinH 0sin δ sinH − sin δ cosH − cos δ




La de´pendance temporelle de l’angle horaire montre que l’e´chantillonnage du plan (u, v) se
fera en des points diffe´rents en fonction du temps. C’est la base de la me´thode d’imagerie par
synthe`se d’ouverture que nous de´velopperons plus loin. Les principes ge´ne´raux vont maintenant
s’appliquer au seul instrument solaire actuel dote´ de capacite´s d’imagerie et travaillant dans le
domaine me´trique et de´cime´trique.
1.4 Application au radiohe´liographe de Nanc¸ay
1.4.1 Pre´sentation de l’instrument
Le Radiohe´liographe de Nanc¸ay (NRH) est de´die´ a` l’e´tude de l’activite´ sporadique et des
structures calmes a` large e´chelle de la couronne solaire, qu’il observe en permanence depuis le
milieu des anne´es 70. Avec la fermeture de Culgoora en 1984, et celle de Clark Lake en 1987, il
est le dernier radiohe´liographe me´trique. La premie`re version de cet instrument, mise en service
en 1976 (Radioheliograph Group, 1977), permettait l’obtention d’images a` une dimension en
Est–Ouest a` 169 MHz en intensite´ et en polarisation circulaire. Tre`s re´gulie`rement, plusieurs
ame´liorations ont e´te´ apporte´es ; elles sont re´sume´es dans le tableau 1.3.
1980 Mise en place du re´seau Nord–Sud
(Radioheliograph Group, 1983)
1986 Mise en place du multi–fre´quence sur le re´seau Nord–Sud
(Radioheliograph Group, 1989)
1991 Multi–fre´quence en Est–Ouest
1996 Corre´lations croise´es entre les deux re´seaux.
Imagerie 2-D instantane´e (Kerdraon et Delouis, 1997)
1998 Antenne d’extension Sud. Doublement de la re´solution dans la direction Nord–Sud.
Tab. 1.3 – Historique des ame´liorations
Depuis 1996, l’instrument est dote´ d’une capacite´ d’imagerie 2-D rapide de la couronne,
permettant ainsi de localiser pre´cise´ment les sources radio. L’e´tude de la couronne calme est
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de´sormais accessible de manie`re instantane´e, mais il est toujours possible de faire de la synthe`se
d’ouverture pour accroˆıtre la dynamique de l’image. Le processus de calcul sera de´veloppe´ dans
la suite de ce chapitre.
L’instrument se pre´sente actuellement sous la forme d’un T oriente´ dans les directions Nord–
Sud et Est–Ouest. Il est compose´ de 44 antennes dont le diame`tre varie entre 5 et 10 m.
Le re´seau Est–Ouest se compose de 15 antennes plates sans collecteur, de type ’thick di-
pole’, espace´es de 100 m, et d’une antenne de 5 m (parabole) commune au re´seau Nord–Sud.
Trois extensions paraboliques, l’une de 7m et les deux autres de 10 m, comple`tent l’installation,
permettant ainsi d’obtenir des lignes de base de 50 a` 3200 m. Le re´seau Nord–Sud est quant a`
lui compose´ de 24 antennes parabolo¨ıdes de 5 m de diame`tre (voir Fig. 1.6) espace´es de 54 m
environ. Une extension de 7 m a e´te´ ajoute´e en 1998 offrant ainsi des lignes de bases de 54 a`
2442 m.
La bande de fre´quences se situe dans le domaine me´trique et de´cime´trique entre 150 et 450
MHz (λ ∼ 2 − 0.67 m). Elle est borde´e, dans sa partie basse, par la bande FM et dans sa
partie haute par les e´metteurs de te´le´vision, qu’il s’agit donc de filtrer pour e´viter les pollutions
re´siduelles. Cinq fre´quences sont couramment utilise´es : 164, 236.6, 327, 410.5 et 432 MHz
(respectivement 183, 127, 92, 73 et 69 cm de longueur d’onde), avec la possibilite´ de porter
ce nombre a` 10 lors de campagnes d’observations spe´ciales. La bande passante ∆ν est de 700
kHz. Elle re´sulte d’un compromis entre la sensibilite´ qui varie en 1√
∆ν
, et la largeur de bande
des sursauts solaires non thermiques. Les observations sont inte´gre´es sur 5ms ce qui donne
un nombre d’images de 200 par seconde toutes fre´quences confondues. Deux parame`tres de
Stokes sont obtenus, l’un en intensite´ I, et l’autre en polarisation circulaire V. Le nombre total
d’harmoniques, qui correspond a` autant de corre´lations entre antennes, s’e´le`ve a` 576 dans le
corre´lateur nume´rique construit en 1996.
La re´solution d’un tel instrument peut eˆtre calcule´e en minute d’arc (Coulais, 1997) :
rEO = 1.41× 180× 60× c2pifND (1.11)
rNS = 1.41× 180× 60× c2pifNDsin(l − δ) (1.12)
Avec f , fre´quence en Hz, N ×D, la plus grande longueur de base, l, la latitude du lieu d’obser-
vation (l = +47o21′), et δ la de´clinaison de la source. Les re´sultats sont pre´sente´s dans le tableau
1.4.
Re´seau Est–Ouest 15 antennes +
1 antenne×5m +3 extensions ×(7, 10, 10)m
Espacement 15× 100m, 50m, 50m, 1600m
Re´solution 1.4’ (164 MHz) a` 31” (432 MHz)
Re´seau Nord–Sud 24 antennes × 5m +1 extension ×10m
Espacement 23× 54.3m + 1200m
Re´solution 3.4’ (164 MHz) a` 1.3’ (432 MHz) (δ = 23o)
Tab. 1.4 – Performances du Radiohe´liographe
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Fig. 1.6 – Antennes du re´seau Nord Sud du radiohe´liographe, la de´clivite´ du sol est compense´e
par les plate-formes situe´es sous les montures e´quatoriales.
















Fig. 1.7 – Parame`tres ge´ome´triques du re´seau
Dans le mode d’imagerie instantane´e, le choix a e´te´ fait de privile´gier le temps de calcul
au de´triment de la re´solution ; seules les visibilite´s composant le pave´ central sont exploite´es,
de´gradant d’un facteur 4 la re´solution en Est–Ouest, et d’un facteur 2 en Nord–Sud. Les antennes
d’extension des deux re´seaux ne sont alors employe´es que lorsque l’on utilise les traitements tels
que la me´thode clean1, ou en synthe`se d’ouverture.
Les deux re´seaux Est–Ouest et Nord–Sud s’e´loignent sur le terrain de l’orientation ide´ale ;
chacun fait un angle avec la direction (Est–Ouest et Nord–Sud), ce qui implique qu’ils ne sont pas
exactement perpendiculaires entre eux. Par ailleurs, il faut tenir compte de l’e´le´vation physique
des antennes sur le terrain. Cela se traduit par des angles correctifs introduits dans les calculs de
(u, v, w). Ces angles ont e´te´ de´termine´s de deux manie`res : d’une part par l’observation de radio
sources extragalactiques observe´es tout au long de l’anne´e a` diffe´rentes de´clinaisons, d’autre
part, par la mesure des positions des antennes Est–Ouest sur le terrain, par te´le´me´trie laser
(voir Delouis 1999). La figure 1.7 re´sume les angles correctifs applique´s aux calculs, appele´s
parame`tres des re´seaux. Les coordonne´es (xλ, yλ, zλ) dans le plan e´quatorial, s’expriment donc :
Pour le re´seau Nord–Sud : 
xNS = DNS sinHNS sin ζ
yNS = −DNS cosHNS sin ζ
zNS = −DNS cos ζ
(1.13)
Pour le re´seau Est–Ouest2 :
xEW = DEW cosHEW cos η
yEW = DEW sinHEW cos η
zEW = DEW sin η
(1.14)
1.4.2 Calcul de l’image radio
Cette section de´crit rapidement le processus de calcul des images graˆce au radiohe´liographe.
1voir le paragraphe concernant le clean page 26
2Pour le re´seau Est–Ouest, les valeurs utilise´es sont celles re´ellement mesure´es sur le terrain selon les coordon-
ne´es x,y et z
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Fig. 1.8 – E´volution des variations quotidiennes en de´clinaison (a` gauche) en degre´ par jour, et
en angle horaire (a` droite) en seconde de temps par jour.
Corrections de phasage additionnelles
L’observation d’un objet mobile comme le Soleil pre´sente des contraintes dont il faut tenir
compte dans le calcul des coordonne´es u,v et w. Cette dernie`re est en particulier importante
puisqu’elle est relie´e a` la phase des harmoniques enregistre´s, et donc au positionnement du Soleil
dans le champ interfe´rome´trique. Par convention le blocage de franges est fait de telle sorte
que le Soleil se trouve au centre du champ lors de son passage au me´ridien. Le Soleil e´tant un
astre mobile, ses coordonne´es en de´clinaison et en ascension droite changent d’un jour a` l’autre.
Cette variation peut eˆtre estime´e, avec une pre´cision suffisante, par interpolation line´aire entre
deux jours conse´cutifs donne´s par des programmes d’e´phe´me´rides solaires. Les corrections en
de´clinaison (∆δ) et en angle horaire (∆H) varient au cours de l’anne´e et sont pre´sente´es a` la
figure 1.8.
Pour chaque enregistrement effectue´ a` l’heure h, il faut corriger la phase initiale :
wi(λ, h, δ, hmer)
d’une grandeur ∆w, e´gale a` la diffe´rence entre wi et :
wc(λ, h, δ − ((hmer − h)×∆δ), hmer − ((hmer − h)×∆H))
phase calcule´e en tenant compte de la de´rive de H et δ. On peut alors rephaser chaque harmo-
nique H : H = H× ei(wi−wc)
Calcul du plan de Fourier et synthe`se d’ouverture
Les e´quations 1.10 nous permettent a` chaque instant de calculer la couverture du plan (u, v).
En imagerie instantane´e, sa qualite´ est plus faible qu’en synthe`se d’ouverture. Sa forme de´pend de
l’implantation physique des antennes sur le terrain, ainsi que de la position de la source observe´e
qui de´termine la projection des lignes de bases. Ses dimensions de´pendent, elles, des dimensions
physiques du re´seau et selon l’unite´ choisie, de la longueur d’onde. La figure 1.9 (gauche) pre´sente
la figure d’e´chantillonnage le 31 juillet exprime´e en me`tres, pour une heure proche du me´ridien.
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Fig. 1.9 – Comparaison des trace´s du plan (u,v), en instantane´, a` gauche, et en synthe`se d’ou-
verture, a` droite.
On retrouve ici les grandeurs caracte´ristiques du Radiohe´liographe (3200 × 2400m), avec une
syme´trie par rapport a` ze´ro qui provient du fait que la source observe´e est re´elle. On peut dans
ce cas e´crire γ∗(u, v) = γ(−u,−v). Les corre´lations entre les antennes d’un re´seau Est–Ouest
d’une part, et du re´seau Nord–Sud d’autre part se re´partissent selon les deux axes principaux,
tandis que les corre´lations croise´es entre les deux branches de l’instrument se situent tout autour,
sous la forme d’un pave´ central. En imagerie instantane´e, seul ce dernier est couramment pris
en compte dans le calcul de l’image, pour re´duire le temps de calcul. Les points les plus externes
correspondent a` l’apport des antennes d’extension situe´es aux extre´mite´s des deux re´seaux, et
utilise´es en synthe`se d’ouverture.
L’e´chantillonnage de la visibilite´ se fait uniquement aux points de coordonne´es (u, v) de´finis
pre´ce´demment. La synthe`se d’ouverture prend en compte la rotation de la Terre pour obtenir
une meilleure couverture (u, v). Celle-ci permet une reconstruction de l’image par transforme´e de
Fourier inverse, en limitant au maximum les zones non couvertes du plan. La figure 1.9 (droite)
pre´sente pour le meˆme jour, la couverture obtenue pour la journe´e comple`te d’observation. Les
avantages de la synthe`se d’ouverture par rapport a` l’imagerie instantane´e seront de´veloppe´s dans
la suite de ce chapitre.
L’e´tape d’e´chantillonnage de la visibilite´ V dans le plan de Fourier pre´sente une difficulte´
technique, lie´e au calcul de la distribution de brillance. Le proble`me est duˆ a` l’utilisation de la
FFT (Fast Fourier Transform), a` la place de la transforme´e de Fourier directe. Cet algorithme
ne´cessite de recalculer aux points re´guliers d’une grille les valeurs de la visibilite´ e´chantillonne´e,
ce qui implique donc une e´tape supple´mentaire dans le calcul. La solution classiquement retenue
est de convoluer la fonction de visibilite´ V(u, v) par une fonction C(u, v), de telle sorte que le
re´sultat soit une fonction continue, dont les valeurs sont connues aux mailles re´gulie`res choisies.
En imagerie instantane´e, la fonction C(u, v) est une gaussienne de la forme :
C(u, v) ∝ exp(−σ(u2 + v2))
Thomson et al. (1986) sugge`rent l’utilisation d’une fonction du type :
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Fig. 1.10 – a) : Distribution de brillance sans ponde´ration des points d’e´chantillonnage. b) et c)
ponde´ration uniforme. b) utilisation d’une gaussienne comme fonction de lissage. c) utilisation
d’une gaussienne convolue´e par un sinus cardinal. Le bruit a` petites e´chelles est filtre´.
Cette fonction donne des re´sultats satisfaisants pour la synthe`se d’ouverture, avec notamment un
lissage du bruit a` hautes fre´quences spatiales re´sultant de l’utilisation des bases longues. D’une
manie`re ge´ne´rale, les parame`tres de ces fonctions doivent eˆtre choisis de sorte a` ne pas lisser
exage´re´ment les structures spatiales fines. La conclusion de cette ope´ration, appele´e ’gridding’, est
que l’image obtenue est convolue´e par la transforme´e de Fourier de cette fonction. Un deuxie`me
proble`me se pose, concernant la densite´ des points dans le plan de Fourier qui n’est pas uniforme.
Il faut donc ponde´rer les visibilite´s en fonction de leur emplacement dans le plan (u, v). La
solution choisie ici est la re´partition dite uniforme : chaque visibilite´, re´-e´chantillonne´e sur une
maille du re´seau re´gulier, est ponde´re´e par le nombre de points utilise´s dans le calcul de cette
valeur. Il s’agit la` d’une e´tape importante du calcul de l’image. Le choix d’une re´partition de
points, ou d’une fonction C modifie l’aspect de l’image finale (voir Fig. 1.10).
Calcul du flux en synthe`se d’ouverture
Le calcul du flux est une e´tape importante pour la de´termination des tempe´ratures de
brillance, et plus encore dans les e´tudes relatives au Soleil calme. On a, au cours de cette
the`se, de´veloppe´ une me´thode de calcul adapte´e a` la synthe`se d’ouverture, qui se base sur des
hypothe`ses sur la forme du Soleil calme. Son enveloppe peut eˆtre globalement conside´re´e comme
la convolution d’un disque par une gaussienne (Alissandrakis, 1983), sur laquelle se superpose
l’e´mission lentement variable 3. La forme relativement simple de cette structure permet de tra-
vailler directement sur les harmoniques dans le plan de Fourier. Le but final est d’estimer la
valeur du flux au centre de ce plan, valeur qui n’est pas mesure´e physiquement par le Radiohe´-
liographe. Il faut donc proce´der a` une extrapolation des harmoniques en ze´ro.
Pour cela, on peut tracer l’amplitude des harmoniques en fonction de r =
√
u2 + v2, distance
dans le plan (u, v) par rapport a` l’origine. L’utilisation d’un seul des deux re´seaux est suffisante en
ge´ne´ral. Pour des raisons qui restent pour le moment inde´termine´es, le re´seau Nord–Sud fournit
un flux sensiblement infe´rieur au re´seau Est–Ouest. De plus, l’obtention de points de mesures
le long des lignes de base Nord–Sud de´pend fortement de la de´clinaison du Soleil, ce qui re´duit
son utilisation aux mois d’hiver et de printemps. C’est donc finalement le re´seau Est–Ouest qui
est pris en compte dans les calculs. La figure 1.11 pre´sente les re´sultats d’extrapolations aux
3voir chapitre 2
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quatre fre´quences usuelles du Radiohe´liographe. On voit que dans le cas d’une observation de
Soleil calme, les amplitudes peuvent eˆtre repre´sente´es, comme sugge´re´, par la convolution d’une
gaussienne par une fonction cre´neau (on s’est ramene´ a` une dimension), soit, dans le plan de
Fourier, par le produit d’une gaussienne par un sinus cardinal. On de´finit donc une fonction
comme suit :


















Les parame`tres a0, a1, et a2, sont de´termine´s d’apre`s les donne´es par un ajustement aux moindres
carre´s. Cette me´thode est relativement sensible aux proble`mes instrumentaux tels qu’ils peuvent
apparaˆıtre au cours de l’exploitation, comme par exemple une chute de gain sur les bases courtes,
ainsi qu’aux e´missions sporadiques ge´ne´ralement non thermiques. Elle est tout a` fait adapte´e a`
l’e´tude du Soleil calme.
La tempe´rature de brillance est de´finie comme e´tant la tempe´rature du corps noir de meˆme
brillance que la source observe´e, a` la fre´quence utilise´e. Conside´rant la forme approche´e de la




Ou` Bν est la brillance en W.m−2.Hz−1.sr−1. La grandeur effectivement mesure´e est la densite´
spectrale de flux B′ν , exprime´e en SFU (1SFU = 10−22W.m−2.Hz−1). On en de´duit alors la





ou` dΩ est l’angle solide soutenu par un pixel d’image.
Quelle pre´cision peut-on attendre avec une telle me´thode ? Il est en fait difficile de se baser
uniquement sur l’ajustement lui-meˆme, puisque le re´sultat de´pend des proble`mes instrumentaux
qui peuvent affecter le gain sur les antennes et notamment sur les bases courtes. D’un autre
coˆte´, il est possible de comparer les re´sultats obtenus avec les instruments de´die´s a` l’observation
du flux solaire. Cette approche n’est pas exempte de de´fauts, dans la mesure ou` la calibration
des diffe´rents observatoires est souvent croise´e. Ne´anmoins, celle du radiohe´liographe est inde´-
pendante, car base´e sur l’observation de sources radio galactiques comme le Cygne (pour une
description comple`te des calibrations voir Delouis (1999)). Comme exemple, la figure 1.12 com-
pare le flux du Radiohe´liographe par cette me´thode, a` 410.5 MHz, au flux solaire donne´ par
l’observatoire de Learmonth pour le mois de juillet 1997. L’e´cart quadratique moyen entre les
deux est d’environ 2.5 SFU, ce qui donne une estimation grossie`re de la pre´cision du flux (des
deux instruments), d’environ 10 %.
1.4.3 Synthe`se d’ouverture
La synthe`se d’ouverture utilise la rotation de la Terre pour accroˆıtre la couverture du plan
(u,v) et assure donc un meilleur e´chantillonnage de la visibilite´ dans le plan de Fourier. Quelles
sont les contraintes et les avantages a` utiliser une telle me´thode pour la cartographie des struc-
tures du Soleil calme ?
Contraintes lie´es a` la synthe`se d’ouverture
Les contraintes tiennent essentiellement a` la stationnarite´ de la source observe´e, ce qui limite
son application a` l’e´tude du Soleil calme ou pre´sentant une faible activite´ non thermique au
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Fig. 1.11 – Trace´ des amplitudes en fonction de la distance au centre dans le plan (u, v),
pour les quatre fre´quences usuelles du radiohe´liographe. La ligne continue constitue la meilleure
approximation de la fonction f de´finie dans le texte (formule 1.15).
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Fig. 1.12 – Comparaison des flux solaires a` 410.5 MHz, entre l’observatoire de Learmonth
(pointille´) et le radiohe´liographe de Nanc¸ay (trait plein) pour le mois de Juillet 1997
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flux constant. Inversement, il est ne´cessaire d’exclure les pe´riodes d’e´ruptions, ou les jours pour
lesquels des orages de bruit permanents sont pre´sents. Pour la synthe`se, les pe´riodes privile´gie´es
se re´partissent essentiellement autour du minimum d’activite´ solaire (le dernier ayant eu lieu en
1996), au cours duquel, sur plusieurs rotations solaires d’affile´e, les pe´riodes d’activite´ sont rares
(quelques jours par rotation). Durant la phase de monte´e du cycle, et a` proximite´ du maximum,
la dure´e et le nombre de pe´riodes calmes diminuent, mais il est possible de suivre ponctuellement
l’e´volution de la couronne calme en fonction du cycle solaire.
Parmi tous ces jours disponibles, les pe´riodes hivernales sont a` e´viter. En premier lieu, le
Soleil se trouve a` tre`s basse de´clinaison, ce qui de´grade conside´rablement la re´solution selon
l’axe Nord–Sud (voir e´quation 1.12). Par ailleurs les inhomoge´ne´ite´s de l’ionosphe`re agissent
directement sur la propagation des ondes radio me´triques et de´cime´triques, en ajoutant une
phase ale´atoire ∆Φ aux visibilite´s correspondant a` l’objet. L’indice de re´fraction dans un milieu
ionise´ de´pend de la densite´ e´lectronique ; n =
√
1− (νpν )2, avec ν ∼ 9
√
neHz (ne en cm
−3).
Les variations de phase ale´atoires introduites par les inhomoge´ne´ite´s en densite´s e´lectroniques






ou` L est l’e´paisseur de la couche ionosphe´rique conside´re´e, et a la taille moyenne des inho-
moge´ne´ite´s. En terme de de´placements angulaires sur le champ de l’image, ces effets varient en
∆Φλ/2pi ; autrement dit, ils sont proportionnels au carre´ de la longueur d’onde et sont donc plus
pe´nalisants dans le domaine me´trique de l’instrument. La figure 1.13 illustre ce phe´nome`ne, par
le trace´ en fonction du temps d’une coupe me´ridienne, a` 164 MHz, pour le 4 janvier 2001. Dans
la premie`re partie de la journe´e, l’amplitude des fluctuations peut atteindre le rayon solaire.
Ces mouvements, lie´s aux ondes de gravite´ dans l’ionosphe`re, peuvent eˆtre e´ventuellement
corrige´s par diffe´rentes techniques comme l’auto-calibration, mais celle-ci ne s’applique que pour
les structures du Soleil actif. Dans le cas d’observations du Soleil calme ou faiblement actif, il est
possible de recaler chaque image sur une image de re´fe´rence en utilisant des algorithmes base´s
sur les corre´lations croise´es entre deux images. Ceux-ci de´terminent le nombre de pixels dont
il faut de´caler l’image par rapport a` une re´fe´rence. Tout le travail se fait dans l’espace image,
ce qui est une limite certaine : les modifications dues a` l’activite´ solaire, ou au phe´nome`ne de
recouvrement (’aliasing’) peuvent de´grader la qualite´ de l’analyse et empeˆcher la convergence de
l’algorithme. Par ailleurs, le choix de la re´fe´rence est quelque peu arbitraire, et rien n’indique
que le positionnement absolu du Soleil soit correct a` ce moment pre´cis. Enfin, les perturbations
ionosphe´riques ne se re´sument pas simplement a` une phase ale´atoire additionnelle, mais se tra-
duisent e´galement par des de´formations de l’image solaire que cette me´thode assez sommaire
ne peut corriger. Elle est donc bien adapte´e pour faciliter le survol des donne´es de Soleil calme
ou faiblement actif. Elle implique le calcul des images instantane´es, et son application a` la syn-
the`se d’ouverture ne´cessite de revenir dans l’espace de Fourier pour rephaser les harmoniques ;
ce travail est envisage´ dans le futur.
La qualite´ des cartes de synthe`se est lie´e directement a` la couverture du plan (u, v) re´alise´e
au cours de l’observation. Compte tenu des tailles caracte´ristiques des lobes instrumentaux,
on peut calculer la dure´e maximale d’observation acceptable avant que la rotation solaire ne
soit pe´nalisante. La vitesse de rotation du Soleil est d’environ 13.5˚ /jour a` l’e´quateur. Pour une
re´gion active place´e a` l’e´quateur sur le plan me´ridien, cela correspond a` un angle αT ∼ 227′′/jour.
Sachant que la taille du plus petit lobe a` 410 MHz est de 35′′, le temps maximal d’inte´gration
est, dans ce cas, d’environ 3 heures.
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Fig. 1.13 – Suivi temporel d’une coupe me´ridienne a` 164 MHz, le 4 janvier 2001. Cadre supe´rieur,
image brute sujette aux variations ale´atoires de phases dues a` l’ionosphe`re. Cadre infe´rieur :
correction du de´phasage, par recentrage image par image sur une re´fe´rence graˆce a` un algorithme
de corre´lations croise´es.
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Fig. 1.14 – Comparaison entre l’imagerie instantane´e (a` gauche), et la synthe`se d’ouverture (a`
droite) sur trois heures d’inte´gration.
Pour terminer ce paragraphe sur les contraintes lie´es a` la synthe`se d’ouverture, il faut de´-
terminer quel est le temps d’inte´gration que l’on peut appliquer aux donne´es. L’instrument
cartographie la couronne solaire a` un rythme moyen de 8 images par seconde et par fre´quence,
ce qui est adapte´ a` l’e´tude des sursauts non thermiques de la couronne. Pour l’e´tude du Soleil
calme, on peut se contenter d’une re´solution temporelle bien plus faible, ce qui pre´sente l’avan-
tage de faciliter le traitement informatique. Le protocole d’observation journalier cre´e, en plus
des donne´es brutes, des fichiers a` deux niveaux d’inte´grations, 10 secondes ou 128 secondes. Le
choix s’est porte´ sur les fichiers a` 128 secondes pour des raisons pratiques. Un tel choix n’est
pas a priori sans conse´quences sur l’image finale. L’inte´gration temporelle revient a` moyenner
les visibilite´s sur le pas d’inte´gration ∆t. Il en re´sulte sur l’image meˆme une perte de restitution
du flux d’autant plus grande que le point conside´re´ est loin du centre de phase. Thomson et al.
(1986) donnent, du taux de restitution du flux, la valeur approche´e suivante :







ωT est la vitesse angulaire de rotation de la Terre, ∆t, le pas d’inte´gration, θd le lobe syn-
the´tique (nous conside´rerons le lobe est-ouest), et αi la distance angulaire au centre de phase.
Pour ∆t = 128s, et un point sur le limbe solaire, on trouve : R ∼ 1 a` 164 MHz, et R ∼ 0.98 a`
410.5 MHz. On voit donc que la restitution du flux d’un point source se trouvant sur le limbe
n’est pas affecte´e de manie`re sensible par les effets d’inte´gration. Vue la de´pendance en α2, le
proble`me peut eˆtre plus critique pour les sources a` grandes distance du Soleil (plasmo¨ıde par
exemple).
Apports de la Synthe`se d’Ouverture
La prise en compte de la rotation terrestre dans le calcul du plan de Fourier, permet donc
d’accroˆıtre la qualite´ des cartes radio. Il est bien entendu difficile de de´finir un crite`re absolu de
qualite´, mais les avantages de la synthe`se peuvent eˆtre e´nume´re´s. La figure 1.14 pre´sente deux
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Fig. 1.15 – Comparaison des densite´s de points dans un rayon de 400m autour du centre, pour
une image instantane´e (a` gauche), et pour une image de synthe`se sur 3 heures d’inte´gration.
cartes du Soleil calme a` 410.5 MHz (λ = 0.73m) le 23 juin 1997, celle de gauche e´tant instantane´e,
et celle de droite une synthe`se de 3 heures centre´es autour de l’heure de la carte instantane´e. Le
de´tail de calcul est le suivant : en instantane´, seul le pave´ central, sans les extensions, a e´te´ pris
en compte (mode usuel), a` l’inverse de la synthe`se. La re´solution de la carte inte´gre´e est donc
quatre fois meilleure en Est-Ouest. Le point le plus e´vident, sans doute, est le phe´nome`ne de
recouvrement qui affecte la carte de gauche. Il se manifeste concre`tement par un chevauchement
des images du Soleil sur l’image principale, et re´sulte du the´ore`me d’e´chantillonnage applique´ a`
la fonction de visibilite´. Reprenant les notations de Thomson et al. (1986), pour une visibilite´ γ


















Si, dans l’espace de Fourier, la distance (en λ) entre les points d’e´chantillonnage est trop
importante, les images, dans le plan image, se superposeront. C’est notamment le cas pour le
re´seau Est–Ouest ; la ligne de base la plus courte (50 m) est constitue´e par une des extensions
(dite extension 0), qui n’est pas utilise´e en instantane´ usuel. Meˆme si on en tient compte, elle
apporte trop peu de points pour minimiser le phe´nome`ne d’aliasing. Pour la synthe`se d’ouverture,
la rotation de la grille d’e´chantillonnage augmente naturellement la densite´ de points, notamment
autour du centre, comme l’indique la figure 1.15, ce qui re´duit donc les e´carts (∆u,∆v). Le
phe´nome`ne d’aliasing de´pend, tout comme la forme de la grille d’e´chantillonnage, de l’heure
d’observation, ainsi que de la pe´riode de l’anne´e.
Le troisie`me inte´reˆt de la synthe`se d’ouverture est, notamment pour les hautes fre´quences,
une meilleure de´termination du flux solaire. Ce proble`me est en fait relativement proche du
pre´ce´dent. Hors activite´, le flux solaire provient du rayonnement du disque tout entier. Celui-ci
ne peut eˆtre re´solu que par l’apport de mesures sur des lignes de base courtes. Comme le montre
la figure 1.15, la synthe`se d’ouverture apporte une densite´ de points tre`s importante pre`s du
ze´ro, ce qui permet par extrapolation une mesure plus fiable. Enfin le simple fait d’inte´grer le
signal au cours du temps augmente le rapport signal/bruit ine´vitablement pre´sent dans les cartes
instantane´es.
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Apport des harmoniques croise´s a` la synthe`se d’ouverture
Des me´thodes de synthe`se d’ouverture ont de´ja` dans le passe´ e´te´ applique´es au Radiohe´-
liographe de Nanc¸ay, depuis l’ajout du re´seau Nord–Sud (Alissandrakis, 1983; Rigaud, 1991;
Coulais, 1997). Chacune de ces de´marches utilisaient les harmoniques des re´seaux Nord–Sud
et Est–Ouest se´pare´ment. J’ai, au cours de ma the`se, mis au point un nouveau programme
de synthe`se d’ouverture utilisant les harmoniques croise´s disponibles depuis 1996. Le principal
apport de ces harmoniques croise´s est une couverture (u, v) conside´rablement accrue, ce qui
ame´liore la qualite´ des cartes de synthe`se. D’autre part, il est de´sormais possible de faire de la
synthe`se sur de courtes pe´riodes, de quelques dizaines de minutes pour les cas extreˆmes, jus-
qu’a` quelques heures. Pour rappel, les anciennes synthe`ses ne´cessitaient des temps d’inte´grations
avoisinant 7h30. Il est possible de caracte´riser les effets lie´s a` la couverture incomple`te des an-
ciennes me´thodes de synthe`se. Pour cela, on peut conside´rer un mode`le de Soleil calme, comme
l’illustre la figure 1.16 (a). Plusieurs reconstructions sont pre´sente´es : en (b), on retrouve une
synthe`se utilisant les deux re´seaux de´couple´s sur 7.5 h d’inte´gration (synthe`se 1-D) , puis en (c)
et (d), une reconstruction avec des harmoniques croise´s, sur 3 heures (c) et 7.5 heures (d). Les
grilles superpose´es permettent de mettre en e´vidence les de´formations qu’induit une couverture
tre`s incomple`te (b). Les centro¨ıdes des sources peuvent eˆtre de´cale´s (S1 ou S3), ou mal de´finis,
lorsque la source est sur le limbe (S2). En ce qui concerne les de´pressions, on peut avoir comme
pour D1, une profondeur plus faible que pour la synthe`se ’2-D’. Enfin, la restitution du Soleil
calme diffe`re notamment en ce qui concerne la forme de la couronne, ainsi que la restitution des
plages de brillance a` grande e´chelle (comme par exemple la le´ge`re de´pression au sud de D1). La
comparaison peut e´galement se faire sur des jeux de donne´es re´elles. Les vignettes (e) et (f) de
la figure 1.16 pre´sentent en lignes de niveau, une synthe`se a` 164 MHz le 10 juin 1997 avec et
sans les harmoniques 2-D. Parmi les principales diffe´rences, la source E1, pre´sente un maximum
de´cale´ de 200 secondes d’arc entre les deux, la de´pression D ainsi que la source E2 sont mal
restitue´es en synthe`se 1-D. La figure 1.17 compare e´galement une synthe`se 1-D avec les synthe`ses
2-D pour diffe´rentes dure´es d’inte´gration a` 410.5 MHz. Plus celle-ci est bre`ve, et plus les effets
lie´s a` l’aliasing sont perceptibles (par exemple les deux quarts de cercle au Nord–Ouest et au
Sud–Est pour l’image supe´rieure du milieu, correspondant a` une inte´gration sur 30 mn). Il est
possible graˆce a` des synthe`ses courtes de minimiser ce proble`me en utilisant les bases courtes
(correspondant a` l’enveloppe du Soleil) sur toute la journe´e.
Utilisation de la me´thode clean pour la synthe`se d’ouverture
Un certain nombre d’artefacts peuvent apparaˆıtre sur l’image reconstitue´e, qu’elle soit de
synthe`se ou instantane´e. Les trous d’e´chantillonnage de la fonction de visibilite´ entraˆınent dans
le plan image la formation de secondaires. Plusieurs me´thodes ont e´te´ mises au point au cours
des trente dernie`res anne´es pour accroˆıtre la dynamique et la qualite´ de l’image, notamment la
me´thode clean (Ho¨gbom, 1974).
Le principe en est relativement simple et repose sur l’hypothe`se que l’image est une distri-
bution discre`te de points sources.
1. La premie`re e´tape consiste a` calculer une image et un lobe ’sales’ directement par trans-
forme´e de Fourier.
2. Pour chaque source, et de manie`re ite´rative, une fraction Γ du lobe sale est soustraite.
3. Le crite`re d’arreˆt est base´ sur le niveau de bruit re´siduel.
4. Pour chaque source soustraite, le lobe sale est remplace´ par une fraction Γ du lobe propre,
provenant d’une couverture comple`te du plan de Fourier par l’instrument, et concre`tement













Fig. 1.16 – Restitution d’une distribution de brillance synthe´tique illustre´e en (a). (b) Restitution
par une synthe`se utilisant les deux re´seaux de´couple´s sur 7.5 h d’inte´gration, en (c) utilisant les
harmoniques croise´s sur 3 heures, et en (d), sur 7.5 heures. Figures (e) et (f), comparaisons
sur des donne´es re´elles a` 164 MHz (λ = 1.83m), en (e), carte utilisant les harmoniques croise´s,
en (f) harmoniques est-ouest et nord-sud de´couple´s. La source E1 pre´sente un de´calage de 200
secondes d’arc entre les deux cartes.
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Fig. 1.17 – a) Synthe`se d’ouverture sur 7 heures d’inte´gration, avec les deux re´seaux de´couple´s.
b) Synthe`se avec les harmoniques croise´s sur 30 mn, c) sur 1 heure, d) sur 2 heures, e) sur 3
heures.
calcule´ par un ajustement gaussien.
Une contrainte forte de cette me´thode est la positivite´ de la distribution de brillance re´sultante.
Elle donne de tre`s bon re´sultats sur des distributions de brillance relativement simples. Dans
le cas du Soleil, l’adaptation n’est pas triviale, car l’hypothe`se d’une image compose´e de points
sources n’est pas remplie. Dans le domaine me´trique et de´cime´trique qui nous inte´resse, la distri-
bution de brillance peut eˆtre vue comme la somme d’une enveloppe (Soleil calme), a` laquelle se
superpose une composante lentement variable (lie´e aux facules et aux re´gions actives) ainsi que
des e´missions sporadiques (activite´ e´ruptive). Dans le cadre de l’imagerie 2–D au Radiohe´lio-
graphe, plusieurs me´thodes ont e´te´ employe´es pour se ramener dans les conditions d’application
du clean. La premie`re a e´te´ cre´e au de´but des anne´es 80 par Alissandrakis (1983), dans la
premie`re tentative de synthe`se d’ouverture a` 169 MHz. Elle consistait a` utiliser des lignes de
base courtes pour synthe´tiser et mode´liser l’e´mission provenant de l’enveloppe du Soleil calme,
afin de la soustraire de l’image sale. Ne reste plus alors qu’une distribution de sources, positives
ou ne´gatives, qu’il s’agit de traiter par l’algorithme clean.
La deuxie`me me´thode a e´te´ de´veloppe´e pour l’utilisation en imagerie rapide par Delouis
(1999). Elle est en fait une ge´ne´ralisation de la me´thode pre´ce´dente, et utilise le filtrage d’e´chelle
pour retrouver les conditions d’application du clean. L’image sale est de´compose´e en un certain
nombre d’e´chelles (5 en pratique), pour lesquelles les structures sont ponctuelles vis-a`-vis du
lobe. On peut donc pour chacune des e´chelles appliquer l’algorithme clean. Cette technique est
employe´e en imagerie rapide et, si ne´cessaire en imagerie de synthe`se.
Le principe de ce filtrage est base´ sur l’analyse en ondelettes des images produites. Mathe´-
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La fonction Ψ, de´pend d’un facteur de dilatation, a, et de translation b. On a donc ici affaire a`
un filtrage de la fonction f , a` l’aide d’un filtre de largeur variable a. En se plac¸ant dans le plan




Pour une analyse discre`te en cinq e´chelles, on utilise ici une fonction Ψˆ =
∑4
i=0 Ψˆi, ou` :{
Ψˆi = gˆ(2iν)− gˆ(2i+1ν), i ≤ 3
Ψˆi = gˆ(2iν), i = 4
La fonction gˆ prise ici n’est autre que le lobe propre. D’apre`s l’e´quation 1.22, on calcule la
quantite´ :
Cˆi = Ψˆifˆ
ce qui permet d’exprimer la fonction fˆ :
4∑
i=0
Cˆi = gˆ(ν)fˆ (1.23)
Par transforme´e de Fourier inverse, on retrouve alors la fonction f convolue´e par le lobe
instrumental.
Pour illustrer le principe de la de´composition, la figure 1.18 pre´sente le re´sultat d’un filtrage
d’e´chelle pour une image de synthe`se du Soleil calme. La fonction gˆ est prise cette fois sous la
forme :
gˆ(ν) = exp(−ν2)









et de retrouver la fonction f par transforme´e de Fourier.
En pratique l’utilisation du clean sur la synthe`se d’ouverture utilisant les harmoniques croi-
se´s ne se justifie pas toujours. Contrairement aux premie`res cartes de synthe`se, la couverture
(u, v) est ge´ne´ralement suffisante pour minimiser les artefacts lie´s a` la transforme´e de Fourier.
Ne´anmoins, dans le cas d’un Soleil parfaitement calme, la me´thode clean supprime certains
artefacts faibles dus notamment a` l’utilisation des extensions (ceux-ci disparaissent lorsque l’ex-
tension 2 du re´seau Est-Ouest n’est pas utilise´e). De plus, les faibles e´missions non thermiques
qui n’empeˆchent pas le calcul d’une carte de synthe`se, peuvent ne´anmoins provoquer la forma-
tion de secondaires marque´s autour des centres d’e´mission. Dans ce cas, le clean retrouve tout
son inte´reˆt (voir fig 1.19).
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Fig. 1.18 – Re´sultat d’une de´composition par filtre d’e´chelle d’une image de Soleil Calme (en
bas a` droite). De haut en bas, et de gauche a` droite, les filtres d’e´chelle sont de plus en plus
e´troits dans le plan de Fourier autour du centre.
Fig. 1.19 – Synthe`se d’ouverture sur 3 heures d’observation le 14 octobre 2000 a` 327 MHz. Carte
de gauche, carte brute montrant des secondaires autour de la source d’orage au Sud-Ouest. Carte
de droite, restitution de brillance apre`s application de clean. Les artefacts lie´s a` la source et
ceux dus aux extensions sont diminue´s.
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Mise en e´vidence d’un de´phasage additionnel
L’utilisation des cartes de synthe`se, et leur comparaison avec d’autres longueurs d’onde,
comme cela sera explique´ au chapitre suivant, a permis de mettre en e´vidence un proble`me de
pointage affectant aussi bien les images instantane´es que les cartes de synthe`se. Cela implique
que le proble`me est instrumental, et ne provient pas des programmes d’imagerie eux-meˆmes.
La mise en e´vidence de ce proble`me a e´te´ faite en comparant d’une part la position des trous
coronaux observe´s en EUV et en radio. Le de´calage est semble-t’il lentement variable, depuis le
de´but des ope´rations a` deux dimensions, sans qu’il soit possible de dire avec pre´cision s’il s’agit
d’un effet a` long terme, lie´ a` une de´rive instrumentale, ou d’un effet saisonnier. Il vaut, a` 410.5
MHz, entre 50 et 80 secondes d’arc.
Plusieurs hypothe`ses ont e´te´ envisage´es. La phase ae´rienne est une quantite´ qui de´pend des
parame`tres du re´seau (les angles correctifs par rapport aux directions cardinales), de la fre´quence
d’observation, de la de´clinaison de l’objet, et plus ge´ne´ralement de la pre´cision des e´phe´me´rides
utilise´es. Ce dernier point est relativement important, puisqu’aux longueurs d’ondes me´triques
et de´cime´triques, le limbe solaire optique n’est pas observe´. Il n’y a donc a priori aucun autre
moyen que les e´phe´me´rides pour connaˆıtre la position du Soleil. La pre´cision ne´cessaire doit eˆtre
meilleure que la seconde, puisque 4 secondes de temps correspondent a` 1’ de de´placement angu-
laire. Aucune diffe´rence significative n’a e´te´ observe´e entre la valeur donne´e par les programmes
utilise´s et les e´phe´me´rides du Bureau des Longitudes, en supposant correcte la longitude de
re´fe´rence du re´seau (L = −2◦11′49′′). Ceci e´tant, il peut rester une diffe´rence lie´e au syste`me de
temps utilise´. Le temps universel employe´ est calcule´ a` partir du Temps Universel Civil. Il peut
donc de manie`re re´siduelle y avoir un le´ger de´calage 〈∆t〉 ∼ 0.6s, entre deux recalages officiels.
Cet e´cart est trop petit pour expliquer le de´phasage, mais il semble avoir e´te´ observe´ dans le
suivi temporel a` haute re´solution de sursauts radio, suivi conjointement par le Radiohe´liographe
et le spectrographe suisse de Zurich. D’autre part, le temps side´ral utilise´ dans les sources de
calibration a e´te´ entie`rement ve´rifie´ et refait.
L’instrument est calibre´ en gain et en phase par l’observation de sources radio galactiques
situe´es a` diffe´rentes de´clinaisons. Dans la pratique, le Cygne est tre`s souvent utilise´ du fait de
son flux important. L’observation syste´matique des sources de controˆle, apre`s un phasage donne´,
montre que celui-ci est correct au passage du me´ridien. Il subsiste cependant une de´rive re´siduelle
au cours des observations, d’amplitude plus faible que pour les observations solaires. Il y donc
bien une de´rive instrumentale, dont la source est pour le moment inconnue.
La piste la plus se´rieuse, qui reste actuellement a` tester, est une de´rive en fre´quence de
l’instrument, due a` un de´faut e´ventuel de l’oscillateur local. Une erreur de fre´quence se traduit
concre`tement a` la fois par un de´calage de l’image radio, ainsi qu’une homothe´tie. Une modifica-
tion de l’e´lectronique est actuellement en cours pour tenter de reme´dier a` ce proble`me.
La solution envisage´e, en attendant l’ame´lioration de l’oscillateur local est de recaler quand
cela est possible, les cartes radio avec les donne´es ultraviolettes, en se basant sur la position des
trous coronaux. Il s’agit la` d’une mesure provisoire, mais qui permet une pre´cision de pointage
en Est Ouest de l’ordre de 30 secondes d’arc.
1.5 Conclusions
Ce chapitre avait pour but de pre´senter succinctement les proble`mes lie´s a` l’imagerie radio
solaire. Plusieurs proble`mes avaient e´te´ pose´s et re´solus dans des travaux ante´rieurs a` cette the`se.
Pour la premie`re fois, des cartes de synthe`se utilisant pleinement les capacite´s d’imagerie du
Radiohe´liographe de Nanc¸ay ont e´te´ re´alise´es, par la mise au point d’un programme de synthe`se
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d’ouverture utilisant les harmoniques croise´s. Ceci a permis un bond appre´ciable dans la qualite´
des cartes de synthe`se, permettant l’e´tude de structures a` faible contraste du Soleil calme, comme
nous le verrons par la suite. Une me´thode de calcul de flux a e´te´ propose´e, spe´cifiquement adapte´e
aux structures du Soleil calme.
Par rapport a` l’imagerie instantane´e, la synthe`se d’ouverture supprime les effets de recouvre-
ment (aliasing), et autorise une meilleure re´solution spatiale, par l’utilisation syste´matique des
extensions Est-Ouest et Nord-Sud. A` l’inverse, elle n’autorise e´videmment pas un suivi temporel
fin d’e´ve´nements solaires. Dans cette the`se, les deux me´thodes seront donc utilise´es dans le cadre
d’e´tudes sur les filaments quiescents et les e´ruptions de filament.
Dans les anne´es qui viennent, quelques ame´liorations vont eˆtre apporte´es a` l’instrument,
dont notamment un oscillateur local plus performant. Sur le terrain quatre nouvelles antennes
vont eˆtre implante´es ; elles comple´teront la couverture du plan (u, v) autour de l’origine, et
permettront un traitement beaucoup plus efficace de l’aliasing en imagerie instantane´e. Le calcul
du flux en synthe`se d’ouverture en sera e´galement be´ne´ficiaire, par un poids plus important des
bases courtes dans l’extrapolation en ze´ro. Du point de vue de l’imagerie, des synthe`ses tre`s
courtes, de l’ordre de quelques minutes seront e´galement possibles.
2E´missions radio solaires me´triques et
de´cime´triques
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2.1 Introduction
Ce chapitre pre´sente brie`vement les principales formes d’e´missions radio observables dans
le domaine me´trique et de´cime´trique. L’e´tendue du sujet est assez conside´rable, autant par ses
aspects purement observationnels, que par certains points the´oriques encore mal compris dans
la communaute´ ; pour ces raisons, ce chapitre ne fait que pre´senter les diffe´rentes manifestations
de la radioastronomie solaire.
Historiquement, les e´missions radio e´lectriques solaires ont e´te´ classe´es en trois cate´gories.
Une composante variable lie´e a` l’activite´ sporadique, suivie par ailleurs a` d’autres longueurs
d’onde (visible et ultraviolet), une composante lentement variable, associe´e au transit, sur le
disque solaire, de structures comme les re´gions actives ou les jets, et enfin une e´mission dite
de Soleil calme, que l’on peut de´finir comme l’e´mission minimale re´siduelle de la couronne.
Depuis le de´veloppement de me´thodes d’imagerie 2-D, et l’obtention de ve´ritables images, cette
vision classique apparaˆıt de´passe´e. La seule distinction ayant un sens physique est lie´e aux
me´canismes d’e´mission incohe´rents ou cohe´rents, qui impliquent des populations d’e´lectrons
maxwelliennes ou non. Les trois principaux me´canismes que l’on peut rencontrer dans le cadre
de la radioastronomie solaire sont, le gyrosynchotron, les me´canismes plasma, et le rayonnement
de freinage ou bremsstrahlung thermique (Dulk, 1985).
La densite´ spectrale de flux d’un corps noir, de tempe´rature T peut s’exprimer dans le
domaine radio par la loi de Rayleigh-Jeans, qui n’est autre que l’approximation classique de la
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La tempe´rature de brillance TB, grandeur courante en radioastronomie, est la tempe´rature qu’au-
rait un corps noir de meˆme densite´ de flux que l’objet observe´ a` une longueur d’onde donne´e.
Certaines e´missions sporadiques pre´sentent des tempe´ratures de brillance trop e´leve´es pour pou-
voir eˆtre de nature thermique. On peut, par exemple, citer les orages de bruit dont les plus
importants de´passent des valeurs TB ∼ 109K. En pratique, d’autres indices, tels que la polari-
sation ou la haute variabilite´ temporelle, permettent de distinguer les deux.
La couronne solaire est un plasma compose´ essentiellement de protons et d’e´lectrons. Les
e´quations de Maxwell permettent de de´finir certains parame`tres essentiels lorsque l’on s’inte´resse
a` la propagation d’une onde e´lectromagne´tique dans un tel milieu :
1. La fre´quence cyclotronique, de´finie par : fc = eB2pime








Avec ne, densite´ e´lectronique du milieu, e la charge de l’e´lectron, et me, sa masse. Lorsque
fp À fc, cette fre´quence est une fre´quence de coupure, en dec¸a` de laquelle aucune onde
e´lectromagne´tique ne peut se propager. Dans la gamme de longueur d’onde conside´re´e ici
cette condition est remplie.








Les deux derniers parame`tres suffisent a` expliquer l’inte´reˆt d’une e´tude multi longueurs
d’onde de la couronne solaire. Il s’agit en effet d’un milieu dont la densite´ e´lectronique de´croˆıt
en fonction de l’altitude, ce qui implique une stratification des e´missions radio, celles de plus
courtes longueurs d’onde provenant d’altitudes plus basses. A` condition de conside´rer un mode`le
de densite´ e´lectronique, ce principe permet d’estimer l’altitude des zones e´missives ; inversement,
dans les cas favorables (e´missions sur le limbe), la densite´ e´lectronique peut eˆtre de´termine´e par
le suivi de sources radio non thermiques.
Dans la suite de ce chapitre, seront notamment e´voque´s les principaux me´canismes d’e´mis-
sions radio intervenant aux fre´quences du Radiohe´liographe, c’est-a`-dire dans le domaine me´-
trique et de´cime´trique.
2.2 E´missions radio non thermiques
2.2.1 Me´canismes
Ce paragraphe aborde les e´missions lie´es a` l’activite´ sporadique de la couronne, impliquant
des populations d’e´lectrons non maxwelliennes. Dans la gamme de fre´quences conside´re´es, les
e´missions non thermiques se produisent selon une classe de me´canismes appele´e e´mission plasma,
autour de la fre´quence plasma du milieu environnant, ou de son harmonique.
Hormis les re´gions pour lesquelles le champ magne´tique est fort, ce qui est le cas a` basse
altitude, le me´canisme dominant dans la couronne est l’e´mission plasma, en compe´tition avec
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le bremsstrahlung thermique, et dans de rares cas, le gyrosynchotron. Ce dernier me´canisme
disparaˆıt au profit de l’e´mission plasma par le biais de l’effet Razin, lorsque les conditions
suivantes sont remplies : f2p /fc ≥ f , pour des e´lectrons moyennement relativistes, et 2× fp ≥ f
pour des e´lectrons non relativistes.
La figure 2.2.1 synthe´tise les principaux me´canismes d’e´mission que l’on retrouve dans la
chromosphe`re et la couronne, en fonction de la fre´quence. Les vignettes sur fond noir concernent
les e´missions associe´es aux e´ruptions quelle que soit leur importance en X ou en lumie`re blanche,
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Fig. 2.1 – Bilan des me´canismes d’e´mission dans la chromosphe`re et la couronne. L’e´mission du
Soleil calme apparaˆıt sur fond blanc, et celle associe´e aux e´ruptions sur fond noir. La bande de
fre´quences au dela` de 200 GHz reste largement inexplore´e. Adapte´ de Bastian et al. (1999)
Dans le principe, l’e´mission plasma implique deux e´tapes : la production d’ondes de Langmuir
et leur amplification par effet Landau, puis, dans un deuxie`me temps un couplage entraˆınant
l’e´mission d’ondes e´lectromagne´tiques.
Production d’ondes de Langmuir :4 Une onde de Langmuir est une onde e´lectrostatique
qui re´pond a` une relation de dispersion du type :
ω2 = ω2p + 3k
2V 2T (2.4)
4Par simplicite´, nous nous placerons dans ce paragraphe, dans un espace a` une dimension.
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Ou` ωp = 2pifp, k est la norme du vecteur d’onde, et VT est la vitesse thermique des e´lectrons
du milieu conside´re´. Il s’agit donc bien d’une onde, a` l’inverse des oscillations plasma qui
ne se propagent pas.
Si dans une certaine population d’e´lectrons, caracte´rise´e par une fonction de distribution
f(v), un nombre suffisant de particules posse`de une vitesse proche de la vitesse de phase
de l’onde vΦ = ω/k, on peut avoir un phe´nome`ne de re´sonance. Un traitement cine´tique
du proble`me montre alors que l’e´quation de dispersion pre´sente un terme supple´mentaire
complexe, et que les solutions s’e´crivent sous la forme ω = ωR − iΩ, ou` ωR ∼ ωp et Ω ∝
f ′(ωk ). Le signe de f
′ influe donc sur le sens de l’effet Landau, soit un amortissement si f ′ est
ne´gatif, soit une amplification si f ′ est positif. Cette dernie`re condition se retrouve dans le
cas d’une population non maxwellienne d’e´lectrons dont la fonction de distribution pre´sente
un pic ou une bosse a` une vitesse v donne´e (de manie`re plus ge´ne´rale, une anisotropie en
vitesses). Un faisceau de particules acce´le´re´es lors d’un e´ve´nement e´ruptif pre´sente, par
exemple, une telle anisotropie qui peut eˆtre accentue´e par le freinage des particules les plus
lentes par collisions sur le plasma ambiant. Des effets non line´aires limitent en pratique
l’accroissement Landau a` une valeur plateau.
Production d’ondes e´lectromagne´tiques : La phase de transformation en ondes e´lectro-
magne´tiques implique des phe´nome`nes de couplage des ondes de Langmuir avec des ondes
basses fre´quences de type acoustiques ioniques, ou par des inhomoge´ne´ite´s de densite´.
Ces me´canismes peuvent expliquer notamment l’e´mission fondamentale. Pour les e´mis-
sions harmoniques, il faut invoquer la coalescence d’ondes de Langmuir de vecteurs d’onde
oppose´s.
2.2.2 Sursauts radio
Comme cela a de´ja` e´te´ signale´ dans le premier chapitre, les e´missions non thermiques sont les
premiers signes d’e´missions radioe´lectriques enregistre´s provenant du Soleil. Les anne´es qui ont
suivi cette phase de de´couverte ont permis de classifier les diffe´rents types de sursauts me´triques
et de´cime´triques observe´s. Dans ce qui suit, les caracte´ristiques essentielles de ces e´missions sont
rappele´es pour me´moire.
Les sursauts de type I : Aussi appele´s orages de bruit, ils sont la forme d’activite´ la plus
fre´quemment observe´e et de´crite dans le domaine me´trique et de´cime´trique. Leurs proprie´-
te´s observationnelles ont e´te´ compile´es de manie`re exhaustive par Elgarøy (1977), seules
les principales sont e´voque´es ici. Ils sont caracte´rise´s par un continuum d’e´mission a` large
bande ∆νν ∼ 1 sur lequel se superposent des e´missions sporadiques (〈t〉 ≤∼ 1s) a` bandes
e´troites ∆νν ∼ 0.02 − 0.03. Le plus souvent, ils pre´sentent une polarisation importante
proche de 100%, dont le sens est lie´ a` la direction du champ magne´tique de la re´gion active
sous-jacente. Ce taux de polarisation de´croˆıt lorsque ces orages surviennent a` proximite´
du limbe. Leurs caracte´ristiques spectrales, ainsi que l’imagerie au limbe, sugge`rent une
localisation a` moyenne altitude dans la couronne, dans des syste`mes de boucles associe´es
a` des re´gions actives. Deux grandes classes d’orages peuvent eˆtre observe´es. La premie`re
est lie´e soit a` des phe´nome`nes e´ruptifs ayant lieu dans la couronne solaire, associe´s a` des
e´ruptions X, des envols de filaments ou des e´jections de masse coronale. Leur dure´e de vie
est de quelques dizaines de minutes a` quelques heures, et ils peuvent pre´senter un mou-
vement lie´ a` l’expansion des arches qui leur donne naissance (Lantos et al., 1981; Raulin
et Klein, 1994). La deuxie`me classe est lie´e a` la pre´sence de re´gions actives. Dans ce cas,
les e´missions d’orages peuvent durer plusieurs jours (typiquement un transit). Dans les
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faits, ces deux classes ont en commun d’eˆtre associe´es a` des restructurations du champ
magne´tique, mais sur des e´chelles de temps diffe´rentes. Le me´canisme souvent invoque´ est
la production d’ondes de Langmuir par des populations d’e´lectrons pie´ge´s dans des arches
magne´tiques ; la production d’ondes e´lectromagne´tiques re´sultant d’interactions entre les
ondes de Langmuir, et des ondes basse fre´quence (voir Melrose 1985 pour une revue des
me´canismes d’e´mission plasma). Le me´canisme de´taille´ par lequel les ondes de Langmuir
sont transforme´es en ondes e´lectromagne´tiques reste le plus souvent hypothe´tique, ne´an-
moins certains faits observationnels, comme l’existence d’une tempe´rature de brillance
limite ∼ 109−1010K (Kerdraon et Mercier, 1983), valide l’approche en deux e´tapes de´crite
plus haut.
La relation entre activite´ e´ruptive et orages de type I sera explicite´e plus en de´tail dans la
suite de ce me´moire.
Les sursauts de type II : Les types II sont une forme d’e´mission me´trique et de´came´trique
relie´e a` la propagation d’une perturbation (onde de choc) dans la couronne ou le milieu
interplane´taire. Ils sont associe´s a` des e´jections de masse coronale (CME) observe´es par
les coronographes embarque´s, ainsi qu’a` des e´ruptions. Pour autant, les observations ne
montrent pas un lien de cause a` effet entre les CMEs et les types II me´triques. Les carac-
te´ristiques d’e´mission sont les suivantes : polarisation faible ou absente, pre´sence fre´quente
d’une e´mission fondamentale et d’une e´mission harmonique, largeur de bande relativement
e´troite ∆νν ∼ 0.05 dans le domaine me´trique. Le me´canisme d’e´mission semble lie´ a` l’acce´le´-
ration des e´lectrons au niveau de l’onde de choc, qui correspond au front du CME pour les
types II interplane´taires (chocs ’propulse´s’), et a` la libe´ration explosive d’e´nergie (’flare’)
pour les types II coronaux. Une revue re´cente est donne´e par Pick (1999).
Les sursauts de type III : Tre`s fre´quents, ils sont observe´s aussi bien dans la couronne
que dans le milieu interplane´taire. Ils se caracte´risent par une de´rive en fre´quence tre`s
rapide qui te´moigne de particules acce´le´re´es de basse e´nergie (quelques dizaines de kev,
Buttighoffer 1998). Faiblement polarise´s, de courtes dure´e (quelques secondes), et a` bande
instantane´e e´troite ∆νν ∼ 0.05, ils sont associe´s a` des faisceaux d’e´lectrons acce´le´re´s voya-
geant le long de lignes de champ ouvertes, ou ferme´es (types III-U, types III-J). Dans le
cadre de phe´nome`nes e´ruptifs, ils te´moignent de l’ouverture de lignes de champ permettant
par exemple l’expulsion de matie`re, et ils sont observe´s quelques minutes avant l’e´ve´nement
proprement dit.
Les sursauts de type IV : Il s’agit d’un continuum d’e´mission a` large bande, assez proche
de celui observe´ pour les orages de bruit. Il peut eˆtre associe´ a` l’e´jection d’une structure
magne´tique isole´e (plasmo¨ıde) au cours d’un phe´nome`ne e´ruptif et a` laquelle il est lie´ (il
est appele´ dans ce cas type IV mouvant), ou eˆtre localise´ autour d’un site e´ruptif (type IV
stationnaire). Les me´canismes d’e´mission sont assez similaires a` ceux des continua d’orage,
bien que certains auteurs invoquent l’e´mission gyrosynchotron pour les types IV mouvants
observe´s a` tre`s haute altitude.
La figure 2.2, pre´sente un spectre observe´ graˆce au spectrographe Arte´mis (Gre`ce) au cours
d’un e´ve´nement important, survenu le 14 juillet 2000. Plusieurs types de sursauts apparaissent
ici, et sont indique´s par des fle`ches.
La classe d’e´ve´nements observe´s au cours de ce travail de the`se, concernent essentiellement
des e´missions d’orages de bruits (type I), des sursauts ressemblant a` des types III, ou des conti-
nua faibles. L’imagerie seule ne permet pas l’identification du type du sursaut, et l’usage d’un
spectrographe s’impose. Cependant, les faibles e´ve´nements tombent sous la sensibilite´ des spec-
trographes actuellement en service.




Fig. 2.2 – Spectre dynamique d’une e´ruption solaire observe´e le 14 juillet 2000 (en haut, en vide´o
inverse). En bas, de´rive´e temporelle montrant l’absence de structures fines dans le continuum.
(Spectrographe Arte´mis, Gre`ce)
2.3 L’e´mission thermique de la couronne solaire
2.3.1 E´le´ments ge´ne´raux
A` l’inverse des e´missions de type plasma, le me´canisme thermique est relativement bien
compris, et contraint par les observations. Il s’agit de bremsstrahlung affectant des e´lectrons
thermiques acce´le´re´s lors de leur passage a` proximite´ des ions coronaux. La puissance rayonne´e






ou` a est l’acce´le´ration, et e la charge de l’e´lectron.
En terme de transfert de rayonnement, on cherche pour une densite´ spectrale Bν a` de´terminer
la proportion absorbe´e et celle e´mise par le plasma, le long d’un trajet ds. On a :
dBν = (−κνBν + ²ν)ds (2.6)







ζ = 0.2 dans la couronne (Chambe et Lantos, 1971), ne densite´ e´lectronique, n =
√
1− f2p /f2
indice de re´fraction, ν fre´quence d’observation, et Te tempe´rature e´lectronique. La grandeur ²ν
est l’e´missivite´ du plasma relie´e a` κν par la de´finition de la fonction source :
Sν = ²ν/κν (2.8)
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On peut alors re´crire l’e´quation 2.6 :
dBν = (−Bν + Sν)dτν





ou` s est une coordonne´e prise le long du trajet optique.
A` l’e´quilibre thermodynamique local, la fonction source est relie´e a` la densite´ spectrale de
flux du corps noir Bν = 2kν2T/c2, par la loi de Kirchhoff :
Sν = n2Bν (2.10)
L’e´quation 2.6 peut donc finalement s’e´crire en terme de tempe´ratures :
dTB = (−TB + T )dτν (2.11)
Si T est constante, l’inte´gration de l’e´quation pre´ce´dente donne, entre la tempe´rature de
brillance et la tempe´rature e´lectronique, la relation suivante :
TB = T (1− e−τν ) (2.12)
Le calcul de τ est donc finalement le point le plus de´licat de cette suite d’e´quations. Dans le
domaine me´trique, l’indice de re´fraction est sensiblement infe´rieur a` 1, ce qui signifie que la tra-
jectoire des rayons lumineux n’est plus rectiligne mais subit une re´fraction. La figure 2.3 d’apre`s
Alissandrakis (1994), illustre l’e´volution de la tempe´rature de brillance, de l’e´paisseur optique au
point de re´flexion, et de la hauteur de ce point dans la couronne. Le mode`le e´quatorial de densite´
e´lectronique de Saito (1970) est utilise´, avec un flux conductif a` la base de la couronne. Quali-
tativement, la tempe´rature de brillance croit du domaine de´cime´trique court jusqu’au domaine
me´trique, car le milieu est optiquement e´pais au point de re´flexion conside´re´. La tempe´rature de
brillance suit donc l’e´volution de la tempe´rature e´lectronique dans la couronne. Vers les grandes
longueurs d’onde, le point d’inflexion correspond en altitude, a` des densite´s pour lesquelles le
milieu n’est plus optiquement e´pais, et on a donc TB < T (vignette du haut).
2.3.2 Observations des structures de Soleil Calme dans le domaine me´trique
et de´cime´trique
Pre´cautions dans l’interpre´tation des donne´es radio
La couronne solaire hors e´ruption est un milieu de tempe´rature e´lectronique avoisinant 106K
(Pawsey, 1946), dont le rayonnement thermique est soumis aux e´quations de transfert rappe-
le´es pre´ce´demment. L’obtention de parame`tres physiques comme la densite´ ou la tempe´rature
se re´ve`le en de´finitive assez difficile. D’une part elle ne´cessite, pour estimer l’un ou l’autre,
d’avoir soit une mesure inde´pendante (UV) soit un mode`le (mode`le de densite´). Par ailleurs les
effets instrumentaux s’ajoutent a` cette difficulte´ the´orique. Aux proble`mes de calibrations des
radiohe´liographes d’une manie`re ge´ne´rale (stabilite´ de la phase et du gain), s’ajoutent les pertes
d’information dues a` la convolution par le lobe, ou a` la reconstitution de l’image, ou encore les
proble`mes de re´fraction dans le domaine me´trique. Les mesures de flux solaires publie´es ne sont
pas toutes inde´pendantes les unes des autres et ne garantissent pas une pre´cision importante des
mesures. Une estimation des effets de lobe est relativement facile, a` condition de prendre des
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Fig. 2.3 – Mode´lisation de la tempe´rature de brillance, de l’e´paisseur optique et de la hauteur
de re´flexion en fonction de la fre´quence, d’apre`s le mode`le e´quatorial de densite´ e´lectronique de
Saito (1970). D’apre`s Alissandrakis (1994)
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Fig. 2.4 – Effet de l’inte´gration par un re´seau Est-Ouest, observant le Soleil tel qu’il est observe´
en 2-D (gauche). La fle`che indique la direction du poˆle nord, et le cercle, le limbe photosphe´rique.
Le lobe a` une dimension est vertical (non repre´sente´). Il posse`de une largeur e´gale a` celle du
lobe 2-D, mais une longueur qui est plusieurs fois plus grande que le diame`tre solaire. A` droite :
en pointille´, coupe Est-Ouest selon la ligne pointille´ de la figure gauche. En trait plein, re´sultat
de l’inte´gration par le lobe 1-D.
hypothe`ses ad hoc. On choisit par exemple de convoluer une structure (UV) par le lobe instru-
mental afin de voir l’effet re´sultant sur la tempe´rature de brillance. Pour une de´pression e´troite,
cet effet est d’augmenter la tempe´rature de brillance. Les incertitudes lie´es au calcul de l’image
proviennent de la couverture incomple`te du plan (u, v). Des structures tre`s marque´es dans le plan
image (trou profond, pic e´troit) peuvent eˆtre artificiellement accentue´es par la reconstruction
d’image. Les algorithmes tels que le clean pre´sentent le de´faut oppose´.
Un autre proble`me survient si l’on cherche a` comparer des donne´es anciennes a` une dimension
avec les cartes 2-D. L’effet d’inte´gration sur l’une des directions est conside´rable et sans doute a`
la source d’e´carts dans les mesures rapporte´es dans la litte´rature. Pour s’en convaincre, il suffit
de simuler une observations 1-D. La figure 2.4 pre´sente l’effet d’inte´gration sur l’observation d’un
trou coronal. Compare´ a` l’image 2-D, dont une coupe est pre´sente´e sur la vignette de droite, on
voit que le contraste du trou est fortement diminue´ par rapport au niveau du Soleil calme. Enfin,
les effets de re´fraction sont importants pour les structures me´triques proches du limbe, et ont
parfois donne´ lieu a` des interrogations sur la validite´ des mesures croise´es UV/Radio (Lantos,
1980).
Structures du Soleil calme
L’observation des structures du Soleil calme, a` faible contraste, est e´troitement lie´e aux
progre`s effectue´s dans l’imagerie radio, et notamment par l’obtention d’observations a` deux
dimensions. Affranchis des effets d’inte´gration des observations 1-D, les cartes du Soleil calme
ont permis la mise en e´vidence de structures a` faible contraste vis-a`-vis de l’e´mission globale.
Parmi elles, se trouvent de faibles e´missions non thermiques (Lantos et al., 1987, 1992), associe´es
a` des continua d’orages, ainsi que des sources thermiques. Les structures observables sont les
structures magne´tiques a` large e´chelle : trous coronaux, jets individuels, plateau coronal, et a`
moyenne e´chelle : les sources thermiques individuelles, et ce qui fait l’objet de ce me´moire de
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the`se, les filaments solaires.
Les trous coronaux Ces structures ont e´te´ observe´es depuis le sol dans la raie He I de l’he´lium
a` 10830 A˚, puis de manie`re plus pre´cise depuis l’espace, avec l’ave`nement de skylab, dans le
domaine des X mous et des UV (yohkoh, soho). Ce sont des zones qui apparaissent sombres
par rapport a` l’e´mission de la couronne environnante, avec une tempe´rature e´lectronique et une
densite´ plus faibles. Le champ magne´tique est ouvert sur le milieu interplane´taire et permet a`
la composante rapide du vent solaire de s’e´chapper.
Les premie`res observations radio a` deux dimensions de ces structures ont e´te´ re´alise´es a`
Culgoora a` 80 et 160 MHz (Dulk et Sheridan, 1974). Accompagne´es d’observations plus re´-
centes, elles ont montre´ que ces structures sont vues en de´pression depuis le domaine de´cime´-
trique jusqu’en ge´ne´ral aux longueurs d’ondes me´triques (voir Lantos 1999 pour une revue).
Lorsque l’on prolonge ces investigations vers le de´came´trique, certains trous peuvent apparaˆıtre
en de´pression, mais la plupart sont vus en e´mission (Lantos et al., 1987) ; comme le montre
Alissandrakis (1994), les effets de re´fraction sont vraisemblablement en cause. Les comparaisons
multi longueurs d’onde, entre la radio et le domaine EUV, ont longtemps montre´ un e´cart im-
portant des tempe´ratures e´lectroniques de´duites ; le diagnostic radio donnant syste´matiquement
des tempe´ratures plus basses. Cet e´cart a plusieurs explications : origines instrumentales et effet
centre-bord (Lantos, 1980), utilisation de donne´es 1-D, et enfin les sources multiples de donne´es
provenant d’instruments diffe´rents UV et radio. De´sormais, les donne´es EUV re´centes sont in-
terpre´te´es avec des tempe´ratures e´lectroniques plus basses (≤ 106K) (David et al., 1998), et des
observations conjointes EUV/radio sur un meˆme trou coronal donnent des re´sultats cohe´rents
(T ≤ 9× 105K, Chiuderi Drago et al. 1999).
Le gain apporte´ par les cartes de synthe`se du radiohe´liographe re´nove´ est, dans le cadre de
cette e´tude, lie´ a` la restitution morphologique des trous coronaux (due a` la couverture (u,v)
plus comple`te). Le calcul du flux, dont nous avons montre´ au premier chapitre qu’il e´tait stable
pour le Soleil calme, permet une de´termination des tempe´ratures de brillance plus fine. Ceci est
d’autant plus vrai que la synthe`se produit un lobe plus petit que pour l’imagerie instantane´e, et
de fait limite les effets de convolution.
La figure 2.5 pre´sente une observation d’un trou coronal me´ridien le 14 octobre 2000 aux
quatre fre´quences de l’instrument. En (a) apparaˆıt le trou coronal tel qu’il est observe´ en EUV
avec eit. On constate que le contraste du trou en radio augmente avec la fre´quence, ce qui
est conforme aux observations ante´rieures : a` 164 MHz, en (b), le trou apparaˆıt dans sa partie
centrale en e´mission, ce qui s’apparente aux effets de re´fraction existant dans le domaine de´came´-
trique. Une partie de l’augmentation du contraste avec la fre´quence est sans doute lie´e e´galement
a` la diminution de la taille du lobe, de (c) a` (e). Elle explique l’accord remarquable entre les
contours de´cime´triques et EUV du trou, aux effets instrumentaux pre`s, en (f). Les tempe´ratures
de brillance (tableau 2.1) sont ici extreˆmement basses, et rejoignent en cela les mesures faites
par Coulais (1997) sur une pe´riode de Mai 1992. A` 164 MHz, les effets de lobe ne permettent
que d’estimer une tempe´rature de brillance maximale du trou.
Le plateau coronal Les sources d’e´mission radio ne se re´partissent pas au hasard sur le disque
solaire, mais sur une structure de´tecte´e en radio de´cime´trique et me´trique par une brillance
diffuse supple´mentaire a` grande e´chelle, appele´e plateau coronal, comme le montre la figure 2.6.a
(Lantos et al., 1992). Le plateau coronal e´volue lentement de rotation en rotation, et peut eˆtre
relie´ a` la ceinture des jets coronaux observe´e par les coronographes (Lantos et Alissandrakis,
1996). Le plateau coronal est apparemment la signature radio de cette ceinture de jets, dont







Fig. 2.5 – a) Trou coronal observe´ le 14 octobre 2000, avec l’instrument soho/eit, et au radio-
he´liographe (de b) a` e)). Excepte´ a` 164 MHz, le trou coronal est observe´ en de´pression aux trois
autres fre´quences. Le limbe photosphe´rique est indique´ par le cercle gras, le lobe instrumental
par les ellipses, chaque contour correspond a` un pas de 50000K. En f), comparaison fine entre
soho/eit a` 284 A˚, tourne´e aux heures d’observations du NRH, et les observations a` 410.5 MHz.
Le tre`s le´ger de´calage est d’origine instrumentale et est de´crit au premier chapitre.
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Fre´quence (MHz) Flux Nanc¸ay (SFU) Flux SGD Tempe´rature de brillance (Kelvin)
410.5 41 40 2.3× 105
327 28 28 2.7× 105
236.6 18 15 5.4× 105
164 9 7 ≤ 9× 105
Tab. 2.1 – Mesures de tempe´ratures de brillance en un point du trou coronal observe´ le 14 octobre
2000. Les flux SGD sont interpole´s a` partir des valeurs publie´es dans les Solar Geophysical Data.
l’importance est bien connue pour la structuration du milieu interplane´taire, avec notamment
la pre´sence de la lame neutre interplane´taire (Schwenn, 1990). Il pre´sente donc l’inte´reˆt d’une
de´tection sur le disque, avec une meilleure re´solution en longitude, de structures vues par ailleurs
au dessus du limbe.
Pour les cartes re´centes l’identification se fait e´galement facilement dans le domaine me´-
trique. A` 410.5 MHz, la notion de plateau coronal ne semble plus eˆtre aussi claire. Conside´rons
la figure 2.6.b, pour laquelle le plateau e´ventuel est repe´re´ par la zone noire. Pour la carte de´-
cime´trique, on voit que la notion de continuite´ n’existe plus, et que le plateau est extreˆmement
morcele´ par l’apparition de structures additionnelles, en absorption. La diffe´rence qui ne´cessite
une e´tude plus pousse´e pour eˆtre confirme´e, tient sans doute du fait de la meilleure qualite´ et
la meilleure sensibilite´ des cartes radio nouvelles. Cette tendance au morcellement dans le do-
maine de´cime´trique, te´moigne vraisemblablement d’un effet d’altitude. Si l’on conserve comme
hypothe`se une origine lie´e a` la ceinture de jets coronaux, on s’attend a` ce que les structures a`
plus basses altitudes soient plus complexes. Enfin, il est possible que la structure en plateau soit
tre`s localise´e dans la couronne, et s’e´tablisse dans une gamme d’altitudes pre´cise.
Sources individuelles Comme cela a de´ja` e´te´ signale´ auparavant, les sources individuelles
comprennent des objets dont l’e´mission est d’origine thermique, et de faibles continua d’orages
observables principalement graˆce a` l’imagerie 2-D. Les continua d’orages sont relie´s au transit de
re´gions actives sur le disque, mais ne se situent pas en moyenne au dessus de ces re´gions, a` cause
de la trop forte densite´ e´lectronique (Alissandrakis et al., 1985). Les sources thermiques ne sont
pas directement lie´es aux re´gions actives transitant, mais plutoˆt a` la ligne neutre photosphe´rique
globale du Soleil (Alissandrakis et Lantos, 1996), ou a` des re´gions interme´diaires entre les facules
des re´gions actives et la ligne neutre globale (Lantos et Alissandrakis, 1999).
2.3.3 Exemples d’observations radio et EUV
Ce paragraphe illustre la capacite´ d’imagerie en synthe`se du radiohe´liographe de Nanc¸ay
re´nove´. Les observations radio a` 410.5 MHz (λ ∼ 73 cm) montrent une similitude remarquable
avec les donne´es de l’instrument eit a` bord de soho, dans la raie du Fer XII (tempe´rature
1.6×106K). Pour s’en convaincre, la figure 2.7 pre´sente des observations re´alise´es un an apre`s le
minimum d’activite´ solaire, le 23 juin 1997, a` 432 MHz (λ = 69 cm, la carte e´tant de´convolue´e
par la me´thode CLEAN), et en EUV. Les deux figures supe´rieures montrent en niveaux de
gris, la similitude des structures observe´es aux deux longueurs d’onde a` grandes e´chelles, avec
les trous coronaux, mais e´galement a` moyennes et petites e´chelles, avec notamment l’e´mission
thermique des boucles lie´es aux re´gions actives. Comme illustre´ sur la vignette en bas a` gauche,
ou` les contours radio sont superpose´s a` l’image EUV, ces sources sont localise´es aux meˆmes
positions que celles donne´es par eit, meˆme si des effets de densite´ e´lectronique peuvent de´placer
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a
b
Fig. 2.6 – (a) Premie`res observations du plateau coronal dans le domaine me´trique et de´cime´-
trique. D’apre`s Lantos et al. (1992). (b)Observation du plateau coronal dans le domaine me´trique
et de´cime´trique, le 10 juin 1997. Le plateau est mis en e´vidence par les zones noires, tandis que
les sources isole´es de la composante lentement variable sont en grise´. L’augmentation de la re´so-
lution avec la fre´quence rend difficile l’identification du plateau a` 410.5 MHz. D’apre`s Marque´
et al. (1999).
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les maxima d’e´mission (TBmax ∼ 8.8×105K). Pour les trous coronaux, on retrouve, par exemple
dans celui du sud, les sous structures observe´es en Fe XII.
Deux faits nouveaux apparaissent ici :
. Pour la premie`re fois, aux longueurs d’onde de´cime´triques, le limbe solaire est observe´ en
e´mission dans le trou coronal polaire nord (vignettes de droite, en contour, ou en niveau
de gris). L’observation du limbe en e´mission n’est pas fortuite, car elle est courante sur
toute la pe´riode de minimum 1996-1997. L’interpre´tation sort du cadre de ce travail.
Elle peut eˆtre lie´e aux structures observe´es par ailleurs au dessus des trous coronaux
(macrospicules ou plumes polaires), provenir de l’augmentation brusque de la densite´
inte´gre´e le long du rayon, lorsque l’on passe le bord solaire, ou eˆtre un effet centre-
bord semblable a` celui qui avait e´te´ pre´vu, a` ces fre´quences, dans le cadre de mode`les
d’atmosphe`re stratifie´e (Smerd, 1950), pour le Soleil calme, mais qui n’est pas observe´
en raison de l’he´te´roge´ne´ite´ de l’atmosphe`re solaire.
. Le second point important est le the`me principal de ce me´moire : l’observation de la
contrepartie radio aux longueurs d’onde de´cime´triques et me´triques des filaments solaires.
Sur la figure, 2.7, on remarque au Nord Est une structure fine et globalement paralle`le a`
l’e´quateur solaire (indique´e par une fle`che). Elle est associe´e au couloir de filament vue
sur eit, au meˆme endroit, ainsi qu’a` un filament observe´ en Hα qui n’est pas montre´ ici.
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Fig. 2.7 – Comparaisons d’observations eit dans la raie du Fer XII a` 1.6 × 106K (en haut a`
gauche) et en radio a` 432 MHz (λ ∼ 69 cm) le 23 juin 1997. Sur les cartes radio, le limbe optique
est signale´ par le cercle, et le lobe par une petite ellipse, l’Est est a` gauche, et le Nord, en haut.
Le maximum de tempe´rature de brillance est de 8.8× 105K au niveau de la re´gion brillante au
Sud-Est.
3Pre´sentation des filaments solaires
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3.1 Introduction
Ce chapitre pre´sente les grandes lignes de la physique des filaments solaires quiescents et
e´ruptifs. Les principales questions qui se posent toujours a` l’heure actuelle sont l’origine de ces
structures, leur maintien dans la couronne, tant d’un point de vue dynamique que thermique, et
enfin les me´canismes ayant trait a` leur e´ruption. Le diagnostic radio permet d’aborder, a` de´faut
d’y re´pondre totalement, certaines de ces interrogations, comme cela sera explique´ dans les deux
chapitres suivants.
3.2 Pre´sentation ge´ne´rale des filaments solaires
3.2.1 Aspects morphologiques
Les filaments solaires sont des structures effile´es, observe´es traditionnellement dans les raies
chromosphe´riques dans lesquelles ils apparaissent en absorption sur le disque et en e´mission sur le
limbe (ils sont alors appele´s protube´rances). En dehors des e´clipses, au cours desquelles des struc-
tures en suspension e´taient vues dans la couronne, les premie`res observations spectrographiques
ont eu lieu en 1868 avec Lockyer et Janssen. L’association entre filaments et protube´rances est
e´tablie par Hale et Ellerman en 1903, puis confirme´e a` l’observatoire de Meudon par d’Azambuja
en 1928 (Martres, 1998), dont les travaux jusqu’au milieu du sie`cle dernier, tracent les grandes
lignes de la morphologie et du comportement des filaments (d’Azambuja et d’Azambuja, 1948).
Bien que classiquement observe´s dans la raie chromosphe´rique Hα, les filaments sont des
structures coronales en tant que telles, isole´es thermiquement du milieu ambiant par le champ
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magne´tique. Ce sont des lames de matie`re localise´es au dessus d’une ligne d’inversion du champ
magne´tique photosphe´rique longitudinal, dont les principales caracte´ristiques sont les suivantes
(Priest, 1994) : compare´es aux tempe´ratures et densite´s coronales, elles sont relativement froides
(0.5 − 1 × 104K) et environ cent fois plus denses (1010 − 1011cm−3). Leurs dimensions sont va-
riables : en longueur : (60−600×106m), hauteur (10−100×106m), largeur (4−15×106m). On
mesure par ailleurs un champ magne´tique globalement horizontal incline´ de 25 degre´s en moyenne
sur l’axe du filament (Leroy et al., 1983). Des structures late´rales sont e´galement observe´es ; ap-
pele´es pieds, elles sont localise´es sur les nœuds du re´seau chromosphe´rique (Kiepenheuer, 1953),
et sont relie´es a` l’existence de polarite´s magne´tiques parasites dans l’environnement photosphe´-
rique du filament. La figure 3.1a pre´sente des filaments montrant des pieds indique´s par les
fle`ches a` teˆtes blanches.
A` partir des e´tudes statistiques, on distingue deux grandes classes de filaments : les filaments
quiescents et les filaments de plages. Les premiers sont localise´s en dehors des re´gions actives
dans des zones magne´tiques de champ faible (Fig. 3.1a). Leur re´partition sur le disque, variable
en fonction du cycle solaire, comprend les zones polaires et les zones a` moyennes latitudes. En
terme de dimensions, ils se classent dans le haut du tableau, jusqu’a`, pour certains filaments
polaires, ceinturer pratiquement le Soleil (voir figure 3.1c). Les filaments de moyennes latitudes
sont en re`gle ge´ne´rale de dimensions plus re´duites. Leur dure´e de vie peut aller jusqu’a` quelques
rotations solaires.
Les filaments de plages se situent, eux, dans des re´gions de champ fort, a` altitude plus
faible. Leurs dimensions sont d’un ordre de grandeur plus petites, et leur dure´e de vie e´galement
(quelques heures a` quelques jours).
3.2.2 Environnement des filaments
Au fur et a` mesure que l’on s’e´loigne du corps du filament, l’environnement magne´tique
change. Dans la chromosphe`re sous-jacente, les filaments surplombent des zones appele´es cou-
loirs, dans lesquelles le champ magne´tique ambiant pre´sente une structure particulie`rement ci-
saille´e, comme le montre l’orientation progressive, le long du filament, des fibrilles observe´es dans
le centre de la raie Hα (Martres et al., 1966; Foukal, 1971; Martin, 1998). La figure 3.2 illustre
une observation de filaments (fig. 3.2.a-A), de leur couloir (fig. 3.2.a-B) et du champ magne´tique
photosphe´rique sous-jacent (fig. 3.2.a-C). Le couloir de filament apparaˆıt clairement comme une
zone distincte de la chromosphe`re, dans laquelle les fibrilles observe´es dans les ailes de la raie
Hα disparaissent, par exemple autour du filament F3 (d’apre`s Gaizauskas 1998).
Dans la couronne, l’environnement magne´tique est e´galement complexe (Engvold, 1989). On
distingue autour du filament une cavite´, c’est-a`-dire une zone de faible densite´ et de tempe´-
rature coronale, entoure´e par un syste`me de boucles potentielles. A` plus large e´chelle encore,
apparaissent des structures magne´tiquement ’ouvertes’ sur le milieu interplane´taire ; les jets
coronaux. Cette organisation classique, cavite´–arcades–jets, est observe´e tre`s re´gulie`rement au
cours d’e´clipses (Saito et Tandberg-Hanssen, 1973). Ces observations ont montre´ que toutes les
protube´rances e´taient lie´es au moins a` un syste`me d’arches les surplombant ; la visibilite´ de la
cavite´ sous-jacente, moins syste´matique, de´pend certainement des conditions d’observation. Les
densite´s e´lectroniques au sein de ces cavite´s sont infe´rieures d’un facteur 2 a` 4 a` celles mesure´es
dans la couronne (Engvold, 1988), sans pour autant pouvoir justifier la formation des filaments
par condensation de la matie`re coronale (Saito et Tandberg-Hanssen, 1973).
D’un point de vue purement morphologique, l’e´tude de l’environnement coronal des filaments
reste assez parcellaire dans les domaines EUV et X mous. Elle confirme globalement le sche´ma
observationnel en lumie`re blanche, avec la de´couverte des cavite´s X autour des filaments (Vaiana
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Fig. 3.1 – (a) Filaments solaires observe´s en Hα le 30 juillet 2001. La fle`che noire indique la
pre´sence d’un filament de plage dans la petite re´gion active, tandis que les deux fle`ches a` pointes
blanches mettent en e´vidence les pieds du filament quiescent. (b) Protube´rance observe´e le meˆme
jour dans le centre de la raie du Calcium (K3). (c) Carte synoptique chromosphe´rique montrant
la re´partition des filaments, des taches solaires et des facules. (Observatoire de Meudon)
et al., 1973) sur le disque et sur le limbe, graˆce a` skylab. Une e´tude plus pousse´e, sur deux rota-
tions solaires (Serio et al., 1978), confirme l’existence de de´pressions autour de certains filaments
sur le disque, mais par ailleurs montre la pre´sence de syste`mes d’arches les surplombant. Le sys-
te`me d’arcades entourant le filament est donc confirme´, avec en plus, la possibilite´ d’observer des
de´pressions de brillance directement sur le disque, lorsque l’e´paisseur optique est suffisamment
faible. La` encore, la taille de la cavite´ et la densite´ e´lectronique de´duite des mesures ne permet
pas d’envisager une formation par condensation coronale (Serio et al., 1978). Plus re´cemment
Hudson et al. (1999) ont de´crit une observation tre`s claire d’une cavite´ autour d’un filament
quiescent par l’instrument yohkoh/sxt, en mettant l’accent sur un embrillancement observe´
autour du filament lui-meˆme, au sein de la cavite´ (voir Fig. 3.2.b). La faible densite´ e´lectronique
de´duite au niveau de cet embrillancement sugge`re une structure tre`s filamenteuse, en tous cas
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a` faible facteur de remplissage. L’association entre cavite´s X et couloirs de filaments en terme
de dimensions et d’emplacement n’est jamais clairement mentionne´e, meˆme si pour le cas e´tudie´
par Hudson et al. (1999), un tel lien semble exister (Harvey et Gaizauskas, 1998). Dans son livre,
Tandberg-Hanssen (1995) favorise cette association, et propose le sche´ma suivant. Les arcades
X marquent la frontie`re du couloir chromosphe´rique, et de´finissent l’emplacement de la cavite´
au dessus du filament, telle qu’elle peut eˆtre observe´e sur le limbe.
a b
Fig. 3.2 – (a) Observation de filaments dans le centre de la raie Hα montrant l’orientation des
fibrilles (haut), dans une des ailes (Hα+0.6 A˚) montrant l’emplacement des couloirs, notamment
pour le filament F3 (milieu). Le champ magne´tique photosphe´rique est e´galement pre´sente´ (bas).
D’apre`s Gaizauskas (1998). (b) Observation d’une cavite´ coronale en rayons X par yohkoh/sxt.
D’apre`s Hudson et al. (1999).
3.2.3 Structure magne´tique des filaments solaires
Les raisons pour lesquelles les filaments ou protube´rances se maintiennent dans la couronne
tiennent a` la topologie du champ magne´tique, dont on sait qu’il est essentiel dans toute la
physique des plasmas solaires et astrophysiques. Les premie`res pistes sugge´rant l’implication du
champ magne´tique sont trace´es par Menzel en 1951, qui exprime en premier l’e´quilibre magne´to-
hydrostatique pour ce genre de structures. Dans les cinquante anne´es qui suivent, deux grandes
classes de mode`les servent de re´fe´rence : le mode`le de Kippenhahn-Schlu¨ter (1951) et celui de
Kuperus et Raadu (1974) (voir Tandberg-Hanssen 1998 pour une introduction historique a` ce
sujet).
Le filament ou la protube´rance quiescente est donc en e´quilibre magne´tohydrostatique dans
la couronne, dans un jeu de forces impliquant le champ de gravite´, les gradients de pression
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gazeuse, et la force de Lorentz. Cet e´quilibre s’e´crit :
ρg −∇P + j×B = 0 (3.1)
Dans le cadre des plasmas non relativistes, l’e´quation de Maxwell–Ampe`re se re´crit :
∇×B = µj (3.2)







Le premier terme de droite, par analogie avec l’expression de la pression gazeuse, est la pression
magne´tique, tandis que le second est un terme de tension des lignes de champ. L’e´quation 3.1






+ (B.∇)B/µ−∇P + ρg = 0 (3.4)
Sous des conditions d’e´volution quasi statiques, et dans les cas les plus simples, l’e´quation






+ (B.∇)B/µ = 0 (3.5)
C’est la situation du champ sans force, qui montre qu’un e´le´ment de plasma peut eˆtre en e´quilibre
sous l’effet de la force de Lorentz seule. Les points d’e´quilibre se trouvent dans les creux des lignes
de champ magne´tique, aux endroits ou` la composante verticale du champ s’annule. L’existence
de ces creux apparaˆıt comme des conditions indispensables a` l’existence d’un filament.
Deux classes de filaments se distinguent par le sens du champ magne´tique vis-a`-vis de la ligne
neutre photosphe´rique. Ceux pour lesquelles la composante transverse du champ magne´tique est
dans le meˆme sens qu’une simple arcade potentielle prenant naissance dans la photosphe`re, ont
une polarite´ normale ; a` l’oppose´, on parle de polarite´ inverse. La polarite´ inverse est statistique-
ment majoritaire, comme l’ont montre´ Leroy (1989), et Bommier et Leroy (1998), dans une e´tude
portant essentiellement sur des filaments polaires. Ces deux cate´gories sont classiquement rat-
tache´es aux deux principales classes de mode`les ; Kippenhahn–Schlu¨ter (KS) pour les polarite´s
normales, et Kuperus–Raadu (KR) pour les polarite´s inverses. La figure 3.3 pre´sente sche´mati-
quement l’organisation du champ magne´tique autour de la protube´rance dans les deux mode`les.
Dans chaque cas, le creux magne´tique est bien le lieu ou` se situe le mate´riau du filament, mais
la configuration globale est totalement diffe´rente (Tandberg-Hanssen, 1995).
Y-a-t’il des e´vidences observationnelles permettant de favoriser l’une ou l’autre de ces classes
de mode`les ?
Comme cela vient d’eˆtre dit, les mode`les KS sont associe´s, dans la litte´rature, aux filaments
pre´sentant une polarite´ normale. Ne´anmoins, comme le souligne De´moulin (1998), l’article origi-
nal (en allemand) de Kippenhahn et Schlu¨ter (1951) favorise plutoˆt une polarite´ quadrupolaire
comme configuration probable, dans laquelle les polarite´s imme´diatement sous le filament sont
inverses. Si, de plus, on conside`re la proportion de polarite´s inverses (90 %, Bommier et Le-
roy 1998) mesure´es par des me´thodes permettant d’obtenir les 3 composantes du champ (effet
Hanle), la question n’est plus de trancher selon les polarite´s inverses ou normales, mais selon les
mode`les quadrupolaires ou en tubes de flux magne´tiques.
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Fig. 3.3 – (a) Mode`le de type Kippenhahn–Schlu¨ter pour les filaments a` polarite´ normale. (b)
Mode`le de type Kuperus–Raadu pour les filaments a` polarite´ inverse. Le filament est sche´matise´
par la zone hachure´e. D’apre`s Tandberg-Hanssen (1995).
D’un point de vue the´orique, l’existence meˆme des creux magne´tiques semble acquise. Ob-
servationnellement, la question reste cependant ouverte, puisque seule une observation convain-
cante, portant sur un filament e´ruptif semble compatible avec leur pre´sence (Rompolt, 1990).
Ne´anmoins, un certain nombre d’arguments permettent de confirmer leur roˆle comme le rap-
pellent Aulanier et De´moulin (1998) : l’e´chelle de hauteur du plasma dans un filament est plus
petite que la protube´rance elle-meˆme, excluant l’invocation d’un e´quilibre hydrostatique. Ceci
est confirme´ par l’absence d’observations de vitesses de chute libre dans le corps des filaments.
Les mesures vectorielles de champ magne´tique dans les protube´rances, et la tre`s grande
majorite´ des polarite´s inverses, tendent a` favoriser les mode`les de type KR ou quadrupolaires, au
de´pend des mode`les d’arcades bipolaires. D’un point de vue mode´lisation, l’impossibilite´ pratique
d’obtenir des creux dans des arcades bipolaires dans un mode`le 2.5-D affaiblit la classe KS. En
3-D, sous des conditions quelque peu extreˆmes (cisaillement important du champ magne´tique
par de´placement, le long de la ligne neutre, des pieds de l’arcade), il est possible de produire un
creux magne´tique capable de soutenir un mate´riau froid (Antiochos et al., 1994), et d’obtenir
des configurations magne´tiques inverses. Ne´anmoins, il manque un support observationnel a` de
tels mouvements des pieds des lignes de champ (figure 3.4a).
La structure ge´ne´rale du champ magne´tique dans le corps et dans l’environnement du fila-
ment, notamment l’angle prononce´ de la direction du champ vis-a`-vis de l’axe, la structuration
des fibrilles observe´es dans les couloirs de filaments (Martin, 1998), fait que majoritairement,
les mode`les actuels favorisent l’existence d’un tube de flux magne´tique torsade´ (figure 3.4b), au
creux duquel le mate´riau froid du filament vient se loger (voir Anzer 1989; Tandberg-Hanssen
1995 pour des revues a` ce sujet). Les mode`les les plus re´cents en 3-D prennent ’naturellement’
en compte les structures a` moyennes e´chelles comme les pieds des filaments (Aulanier et De´mou-
lin, 1998), et peuvent raisonnablement pre´dire l’aspect ge´ne´ral des filaments, a` partir du champ
magne´tique photosphe´rique (Aulanier et al., 2000).
C’est peut eˆtre en de´finitive dans l’observation des cas e´ruptifs des filaments qu’il faut recher-
cher les preuves observationnelles des structures en tube de flux. Certaines e´ruptions montrent
3.2. Pre´sentation ge´ne´rale des filaments solaires 54
a b
Fig. 3.4 – (a) Configuration magne´tique pre´sentant un creux magne´tique sans tube de flux. Le
creux est obtenu par e´tirement des points d’ancrage le long de la ligne neutre. D’apre`s Antiochos
et al. (1994) (b) Cre´ation d’un tube de flux magne´tique par torsion de lignes de champ. D’apre`s
Priest (1994).
clairement la ge´ome´trie he´lico¨ıdale des filaments au cours des phases pre´-e´ruptives ou de leur
ascension (Vrsˇnak et al., 1991; Hori, 2000). Des tubes de flux a` grande e´chelle sont par ailleurs
observe´s dans le milieu interplane´taire, sous l’appellation de nuages magne´tiques (Marubashi,
1997).
La figure 3.5 pre´sente deux observations de filaments e´ruptifs, l’une par soho/eit, et l’autre
par soho/lasco. Elle montre comment au cours de l’e´ruption lente en (a) ou rapide en (b), la
protube´rance se de´ploie en un mouvement de torsion (en particulier en (b)). Dans l’image (a),
la protube´rance en ruban montre manifestement une rotation autour de son axe principal.
Conside´rant l’approche en tubes de flux, la question se pose de relier ce genre de configu-
rations aux observations de l’environnement des filaments. Il s’agit notamment de faire le lien
entre les cavite´s coronales et le tube de flux hypothe´tique ; e´tablir la relation entre les couloirs
de filament observe´s dans les raies chromosphe´riques et les de´pressions entourant les filaments
en X d’une part, et d’autre part les cavite´s observe´es en lumie`re blanche ou en X.
Une premie`re piste est de suivre la de´marche phe´nome´nologique de Martin (1998), qui montre
l’existence d’une chiralite´ au niveau des filaments et des structures magne´tiques qui les entourent.
La re`gle e´tablie statistiquement, relie la direction du champ magne´tique moyen du filament et la
structure bipolaire sous-jacente. Dans l’he´misphe`re nord du soleil, et vue de la polarite´ positive,
le vecteur champ magne´tique est dirige´ vers la droite, e´tablissant une configuration dextrale ; les
pieds du filament sont oriente´s dans la direction du champ, tandis que les arcades les surplombant
ont une configuration sinistrale (gauche), par rapport a` la ligne neutre. L’inverse se produit dans
l’he´misphe`re sud. Selon Martin (1998), la cavite´ est donc une zone qui se´pare deux structures
de chiralite´s diffe´rentes.
La deuxie`me piste re´side dans l’e´tude des phe´nome`nes e´ruptifs a` la surface du Soleil, et la
manie`re dont la couronne se restructure autour du site e´ruptif. Cela sera de´veloppe´ dans un
prochain chapitre.
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Fig. 3.5 – (a) E´ruption d’un filament vue par soho/eit le 26 aouˆt 1997 a` 304 A˚. La structure
en ruban du filament est mis en e´vidence dans l’image de droite, et notamment la torsion du
filament autour d’un axe longitudinal. (b) E´jection d’un filament observe´e par le coronographe
soho/c2 le 02 juin 1998. Les trois vues successives montrent le de´ploiement de la structure
he´lico¨ıdale du filament.
3.2.4 Interface filament couronne
La structure du champ magne´tique au sein des filaments et dans leur environnement proche
isole thermiquement le plasma froid du reste de la couronne. On peut donc envisager une zone
de transition entre le filament et le reste de l’atmosphe`re solaire, par analogie avec la re´gion
de transition chromosphe`re couronne. Cette re´gion couramment appele´e PCTR (Prominence
Corona Transition Region) est l’objet de nombreuses observations et de recherches. Elles meˆlent
a` la fois les proble`mes lie´s au transfert de rayonnement dans des milieux optiquement e´pais
(raies chromosphe´riques ou radio millime´trique) et optiquement minces (raies ultraviolettes), et
les questions lie´es a` la structuration magne´tique de la protube´rance elle-meˆme (structure fine) ;
ce dernier point est inde´pendant du proble`me de suspension. Les principales caracte´ristiques de
cette re´gion de transition sont les suivantes (Vial, 1990) :
E´paisseur : Quelques dizaines de kilome`tres
Pression moyenne : 0.1 dyn.cm−2
Gradient de tempe´rature : 10−2 − 10−3K.cm−1
Facteur de remplissage : 0.01–0.1
Derrie`re ce jeu de donne´es se cachent en fait de grandes incertitudes quant au bilan e´ner-
ge´tique du filament et de sa re´gion de transition, le roˆle de la structure fine dans les e´changes
thermiques, et plus ge´ne´ralement du champ magne´tique ; et enfin, les sources de chauffage. Ceci
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se refle`te sur le bilan thermique qui peut s’exprimer de la manie`re suivante :
QH = QR +QC +QM (3.6)
QH repre´sente le terme de chauffage de cet e´quilibre dont la forme exacte reste inconnue en
ge´ne´ral, et notamment dans la re´gion de transition, mais qui comprend une composante ohmique,
et une composante me´canique (ondes par exemple).
QR est le terme de perte radiative dont la de´pendance en tempe´rature est de´termine´e de
manie`re empirique (Raymond et Smith, 1977). Elle prend la forme suivante (Priest, 1982) :
QR = nenHψ(T )Tα(T ) (3.7)
et pre´sente un maximum autour de 105K.
QC est le terme conductif qui s’exprime ainsi :
QC = −κ(T )∇T (3.8)
ou` κ(T ) ∝ T 5/2. En pratique, on peut conside´rer le terme conductif paralle`lement ou per-
pendiculairement a` la direction du champ magne´tique local : QC = −κ‖∇‖T − κ⊥∇⊥T . Cette
distinction est importante compte tenu des ordres de grandeur des deux termes. La plupart du
temps on a κ‖ À κ⊥, ce qui signifie que la conduction thermique se fait presque exclusivement
le long des lignes de champ magne´tique. Au final, on peut donc e´crire : QC = −κ‖∇‖T .
Le dernier terme QM est relatif aux mouvements de matie`re. Comme l’indique Engvold
(1989), les vitesses mesure´es dans la re´gion de transition ne permettent pas en principe de
ne´gliger ce terme.
L’e´volution de la mesure d’e´mission diffe´rentielle en fonction de la tempe´rature, permet de
suivre le comportement du bilan e´nerge´tique. Cette notion est de´finie ainsi : Adem = n2e(dz/dT ),
et son e´volution est illustre´e a` la figure 3.6. On peut distinguer deux re´gimes. Pour T ≥ 105K, la
mesure d’e´mission diffe´rentielle dans un diagramme log-log varie proportionnellement a` la tem-
pe´rature (droite de pente 5/2), ce qui signifie que le terme dominant dans l’e´quation 3.6 est le
terme conductif. A` basse tempe´rature, l’e´volution de l’e´mission diffe´rentielle est plus critique, et
les autres termes ne peuvent eˆtre ne´glige´s. Dans tous les mode`les de re´gion de transition, le point
faible est notamment la me´connaissance du terme de chauffage devant celle du terme enthal-
pique correspondant aux mouvements de matie`re (Chiuderi et Chiuderi Drago, 1991). L’autre
parame`tre important, pour l’interpre´tation radio notamment, est la pression e´lectronique.
3.3 Observations radio des filaments
3.3.1 Pourquoi observer en radio
Quelles re´ponses aux questions concernant la re´gion de transition, ou la structure magne´-
tique, les observations radio peuvent-elles apporter ? Tout de´pend bien entendu de la longueur
d’onde utilise´e et a` quelles structures on s’inte´resse. La variation de l’e´paisseur optique dans le
domaine radio implique que les diffe´rentes longueurs d’ondes sondent diffe´rentes structures dans
le syste`me filament-re´gion de transition-cavite´. Les e´ventuels apports du diagnostic radio a` la
compre´hension de l’environnement du filament de´pendent par ailleurs tre`s fortement de l’instru-
mentation utilise´e, et notamment de la re´solution instrumentale. Les filaments sont typiquement
des structures de quelques dizaines de secondes d’arc de large ; ils sont le plus souvent sous la
limite de re´solution de l’instrument, entraˆınant donc des effets de convolution, notamment un
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Fig. 3.6 – E´volution de la mesure d’e´mission diffe´rentielle pour la re´gion de transition chromo-
sphe`re couronne, d’apre`s des mesures Skylab. D’apre`s Engvold (1989).
e´largissement du filament radio. Ce proble`me est l’une des sources importantes de confusion qui
re`gnent dans ce domaine.
La premie`re observation radio d’un filament date de la fin des anne´es 50 avec les travaux de
Khangil’Din (1964), dans le domaine millime´trique. Depuis, tout le spectre e´lectromagne´tique
depuis le submillime´trique (Bastian et al., 1993) jusqu’au me´trique long (Dulk et Sheridan,
1974) a e´te´ explore´ dans ce domaine, incluant les re´sultats pre´sente´s dans ce me´moire. L’e´crasante
majorite´ des observations radio se rapportant a` des filaments fait e´tat de de´pressions de brillance
relatives au Soleil calme, et ce dans quasiment tout le spectre e´voque´ pre´ce´demment.
3.3.2 Pre´sentation des domaines spectraux d’observation
Submillime´trique et millime´trique
Dans le domaine submillime´trique, peu d’observations ont e´te´ re´alise´es. Bastian et al. (1993)
ont montre´, par des mesures sur des protube´rances, que l’e´paisseur optique des filaments e´tait
petite, et que leur faible contraste ne permettait pas de les distinguer du Soleil calme. A` l’inverse,
des de´pressions de brillance sont de´crites en coalignement avec le couloir de filament sous-jacent.
L’origine de la de´pression est due selon eux a` l’action du champ magne´tique dans le couloir
lui-meˆme, qui bloque l’apport d’e´nergie de la chromosphe`re.
Dans le domaine millime´trique et centime´trique, le nombre d’observations plus important
ne permet cependant pas de trancher clairement sur l’origine de la de´pression. Compte tenu
de l’e´paisseur optique, les observations millime´triques proviennent a priori du corps du filament
lui-meˆme, tandis que pour λ ≥ 1cm, seule la re´gion de transition est accessible (Chiuderi Drago,
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1990). En millime´trique, les filaments radio sont vus comme des de´pressions de brillance, dont
l’origine est vraisemblablement l’absorption, par le mate´riau froid du filament, du rayonnement
chromosphe´rique sous-jacent (Khangil’Din, 1964). Ne´anmoins, certaines observations laissent
penser que d’autres sources sont possibles. Par des e´tudes statistiques, Schmahl et al. (1981) et
Hiei et al. (1986), montrent que seulement 2/3 des de´pressions radio millime´triques sont associe´es
a` un filament, alors qu’a` l’inverse, tous les filaments Hα ont une contrepartie radio. L’association
ligne neutre-de´pression est elle, plus convaincante. Certaines de´pressions ne sont pas associe´es a`
un filament imme´diatement, mais le lendemain, ou le surlendemain (Hiei et al., 1986) ; a` l’inverse,
des de´pressions persistent apre`s l’e´ruption dynamique d’un filament (Kundu et Lantos, 1977),
bien que moins profondes. Ce genre d’observations, couple´es a` celles du domaine submillime´-
trique, laissent supposer qu’une partie de la de´pression millime´trique peut provenir du couloir
de filament sous-jacent. A` l’inverse, Vrsˇnak et al. (1992), e´tudiant l’association des de´pressions
de brillance avec les lignes neutres magne´tiques a` 8 mm, ont montre´ une forte association fila-
ments/de´pression, mais uniquement en prenant en compte les rotations de Carrington encadrant
l’e´chantillon temporel e´tudie´. Les auteurs insistent eux-meˆmes, sur le faible taux d’associations
filaments et de´pressions, a` un instant donne´. Ils assimilent enfin l’absence de filaments dans
certaines de´pressions radio, a` la pre´sence de mate´riau absorbant trop chaud pour eˆtre vu dans
les raies chromosphe´riques.
Centime´trique
Dans le domaine centime´trique, dans lequel la majorite´ des filaments est vue en absorption,
les interpre´tations donne´es par les diffe´rents auteurs, varient comme l’indique le tableau 3.1.
Plusieurs pistes se de´gagent ne´anmoins. Tout d’abord, Raoult et al. (1979) ont montre´ que l’ef-
fet de convolution du lobe e´tait responsable de la grande dispersion des largeurs de filaments
radio (compare´es aux filaments optiques), crite`re qui e´tait invoque´ pour mettre en avant le roˆle
de la cavite´, au moins pour les longueurs d’onde les plus courtes. Le spectre obtenu, en prenant
en compte le crite`re de lobe, pre´sente une dispersion beaucoup plus faible a` courtes longueurs
d’ondes, et permet a` Lantos et Raoult (1980) de favoriser la re´gion de transition, comme origine
la plus probable. Deux observations a` haute re´solution spatiale, ont montre´ par ailleurs un em-
brillancement au niveau du filament. La premie`re, a` 2.8 cm (Bracewell et Graf, 1981), pre´sente
un pic d’e´mission localise´ sur le filament, lui-meˆme inclus dans une de´pression de brillance as-
simile´e a` la cavite´ coronale. La seconde (Gary, 1986), a` 2 cm, pre´sente des pics d’e´mission sur
le bord du filament vu en de´pression. Excluant tout artefact de reconstruction d’image, l’auteur
avance comme explications, soit l’e´mission de la re´gion de transition, soit l’e´mission provenant
des pieds des arches magne´tiques de l’environnement du filament. Ces deux observations restent
ne´anmoins marginales, et on ne peut sans doute pas exclure, pour la deuxie`me au moins, des
artefacts d’imagerie. Toujours a` haute re´solution spatiale, Kundu et al. (1986) montrent, avec
le VLA, que les observations a` 21 cm co¨ıncident physiquement avec l’extension du couloir de
filament dans la raie de l’he´lium, indiquant la pre´sence d’une cavite´, mais que le minimum de de´-
pression est localise´ sur le filament Hα. A` 6 cm, pour les meˆmes donne´es, ils montrent e´galement
qu’une re´gion de transition est observe´e, et proposent un mode`le dont les grandes lignes sont
les suivantes. En terme de bilan e´nerge´tique, ils postulent un e´quilibre entre le flux conductif
provenant de la couronne, et les pertes radiatives. Leur conclusion est que seule une pression en
loi de puissance P = aTn permet de rendre compte des observations radio. Dans sa revue, Chiu-
deri Drago (1990) souligne ne´anmoins les faiblesses d’une telle interpre´tation, d’une part en ce
qui concerne les basses tempe´ratures, pour lesquelles l’e´quilibre pertes radiatives/conduction ne
suffit pas, et d’autre part, pour le choix d’une loi de puissance pour la pression, dont la validite´
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physique n’est pas assure´e. Son propre mode`le alternatif prend en compte d’une part un terme
de chauffage synthe´tique et une pression constante, et l’importance de la direction du champ
magne´tique avec celle du gradient de tempe´rature, autrement dit l’action du champ magne´tique
sur le flux conductif. Ceci permet de minimiser les e´carts entre les tempe´ratures de brillance
mesure´es pour les filaments, et celles de´duites des mesures d’e´mission diffe´rentielle en U.V. sur
des protube´rances.
Me´trique
Dans le domaine me´trique court, une seule observation e´tait jusqu’a` pre´sent rapporte´e par
Lang et Willson (1989). Utilisant le VLA, ils de´crivent une e´mission prononce´e au dessus du fila-
ment Hα, qu’ils attribuent a` l’e´mission de la re´gion de transition. Reprenant le mode`le de´veloppe´
par Kundu et al. (1986), ils montrent que leur observation est compatible avec celui-ci. Leur in-
terpre´tation en tant que re´gion de transition peut eˆtre discute´e. En premier lieu, le filament
e´tudie´ se trouve a` proximite´ de plages faculaires dont il semble difficile de ne pas tenir compte.
Les boucles magne´tiques e´mergeant de ces plages constituent une se´rie de sources d’e´mission
non re´solues par les instruments me´triques. Par ailleurs, Chiuderi Drago (1990) a releve´ leur
utilisation errone´e du mode`le de Kundu et al. (1986), et notamment le fait qu’ils n’aient pas
retire´ la contribution du Soleil calme. Si leur observation n’est pas mise en doute, il paraˆıt plus
probable qu’elle est lie´e aux arcades surplombant le filament.
A` plus grandes longueurs d’onde encore, les observations sont e´galement assez contradictoires.
Axisa et al. (1971) ont de´crit l’existence de sources me´triques en co-rotation avec les filaments
quiescents Hα, attribue´es aux jets coronaux qui les surplombent, ceci avec un instrument 1-D.
Si Dulk et Sheridan (1974) ont confirme´ cette association pour une observation a` 160 et 80 MHz
en 2-D, aucun lien statistique n’a e´te´ releve´ sur des cartes de synthe`se faite a` Nanc¸ay a` 169
MHz (Alissandrakis et Lantos, 1996), ni sur les se´ries d’observations pre´sente´es dans le pre´sent
me´moire.
Le bilan de ces observations montre la capacite´ du diagnostic radio a` sonder l’environne-
ment thermique du filament (re´gion de transition), dans le domaine centime´trique, ainsi que
l’environnement magne´tique, pour le domaine de´cime´trique court (λ = 21 cm). Les observations
apporte´es dans ce me´moire comple`tent, pour la premie`re fois et de manie`re plus syste´matique,
les domaines de´cime´triques longs et me´triques (λ ≥ 70 cm).































































































































































































































































































































































































































































































































































































4Contrepartie radio de´cime´trique des
filaments quiescents
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4.1 Introduction
Le chapitre pre´ce´dent a rappele´ sous quelles conditions les filaments solaires ont e´te´ obser-
ve´s dans le domaine me´trique et de´cime´trique : tous les travaux font re´fe´rence a` des sources
d’e´mission localise´es au dessus du filament, associe´es soit a` la re´gion de transition, ou a` la sur-
densite´ e´lectronique correspondant a` la pre´sence de jets. Au cours de son travail de the`se dont le
the`me e´tait l’imagerie radio des sursauts solaires, Delouis (1999) a pre´sente´ une premie`re obser-
vation a` 410.5 MHz faisant e´tat d’une de´pression de brillance au dessus d’un filament quiescent.
Le pre´sent me´moire propose la premie`re e´tude syste´matique de l’environnement des filaments
quiescents et e´ruptifs (chapitre suivant), dans le cadre de l’imagerie par synthe`se d’ouverture des
structures calmes de la couronne. Pour des raisons qui ont e´te´ pre´sente´es au premier chapitre,
l’imagerie par synthe`se ne´cessite des pe´riodes de faible activite´ solaire, sans e´mission sporadique,
ce qui favorise naturellement les pe´riodes proches du minimum d’activite´ solaire ; le dernier ayant
eu lieu en 1996. La majorite´ des cartes de synthe`se a e´te´ re´alise´e pendant les mois d’e´te´ de la
pe´riode 1996-1997, comme le montre la figure 4.1, qui pre´sente l’e´volution temporelle de l’indice
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international des taches solaires (RI) en fonction du temps. La zone en gras de´limite la pe´riode
d’e´tude, tandis que les fle`ches pointent les e´ruptions de filaments pre´sente´es au chapitre suivant.
Le contexte scientifique international est par ailleurs tre`s favorable, puisqu’en plus des instru-
ments sols de routine tels que l’he´liographe ou le spectrohe´liographe de Meudon, des missions







Fig. 4.1 – Vue synoptique montrant la pe´riode principalement e´tudie´e au cours de cette the`se.
Les fle`ches pointent les e´ruptions de filament qui seront discute´es dans le chapitre suivant.
Une e´tude statistique a donc e´te´ mene´e sur la pe´riode Avril-Juillet 1997, portant sur environ
115 observations de filaments quiescents repe´re´s en premier lieu sur les spectrohe´liogrammes
de l’observatoire de Meudon. Un premier exemple est donne´ a` la figure 4.2, qui montre une
de´pression de brillance observe´e a` 73 cm de longueur d’onde au dessus d’un filament, le 14
juin 1997. Au creux de la de´pression principale, 3 des 4 minima correspondent dans ce cas a`
la pre´sence d’une structure dense en Hα. A` la pre´cision de pointage pre`s, la de´pression radio
est de´cale´e par effet d’altitude par rapport au filament optique. Ce genre d’observations pose
plusieurs questions auxquelles nous tenterons de re´pondre :
– Quelle est l’origine de la de´pression, au regard des travaux effectue´s a` plus courte longueur
d’onde ?
– Observe-t’on tous les filaments Hα, et sinon, quels sont les crite`res de visibilite´ ?
– Ces observations peuvent-elles contraindre les mode`les actuels de filaments ?
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Fig. 4.2 – Observation a` 410.5 MHz (λ ∼ 73 cm) d’un filament solaire. A` gauche, carte de
synthe`se obtenue sur 3 heures d’inte´gration. A` droite, superposition des contours radio sur
l’image optique de Meudon. Le lobe instrumental est indique´ par l’ellipse trace´e en haut de
l’image. La tempe´rature de brillance au sein de la de´pression est ≤ 105K, apre`s de´convolution
(voir page 69 pour plus d’explications sur les tempe´ratures de brillance)
4.2 Les faits observationnels
Les re´sultats expose´s ici se rapportent aux observations de´cime´triques entre 327 et 432 MHz,
pour lesquelles l’identification d’une e´ventuelle de´pression n’est que peu sensible aux effets de
re´fraction ou de convolution par le lobe. Ils sont base´s sur l’observation syste´matique de contre-
parties radio de filaments a` partir d’un e´chantillon e´tudie´ selon deux modes. Dans la mesure du
possible, nous illustrerons par des exemples particuliers les caracte´ristiques ge´ne´rales que nous
avons releve´es. Le domaine me´trique sera brie`vement e´voque´ a` la fin de cette section.
4.2.1 L’e´chantillon
L’e´chantillon se´lectionne´ pour l’e´tude correspond donc a` la pe´riode avril-juillet 1997. Deux
de´marches ont e´te´ entreprises. L’une utilise une de´finition stricte d’une de´pression de brillance,
base´e sur l’existence d’au moins une isophote ferme´e quel que soit le pas de tempe´ratures choisi.
Cent treize de´pressions associe´es a` des filaments ont e´te´ e´tudie´es par ce biais, notamment pour
de´terminer les latitudes moyennes. La deuxie`me e´tape consiste a` utiliser les cartes en niveaux
de gris qui autorisent une de´finition plus fine des structures a` faible contraste. Cette deuxie`me
me´thode a e´te´ applique´e sur un e´chantillon plus restreint entre avril et mai 1997, et aboutit
proportionnellement a` un nombre plus grand de de´pressions (108 pour deux mois).
4.2.2 De´pressions radio associe´es aux filaments
Lorsqu’elles existent, toutes les contreparties radio aux filaments solaires sont des de´pressions
de brillance par rapport au fond du Soleil calme. Le crite`re de visibilite´ qui se de´gage est lie´ a`
l’environnement magne´tique du filament.
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Les filaments en champ fort, situe´s au sein ou a` proximite´ d’une re´gion active, ne sont
pas de´tecte´s aux longueurs d’onde du radiohe´liographe. L’explication principale que l’on peut
avancer est la suivante. Le champ magne´tique, qui e´merge de la photosphe`re aux environs du
filament en champ fort, posse`de une extension coronale qui est visible en EUV sous forme de
boucles e´missives. La radio est sensible a` l’e´mission thermique qui provient du gaz pie´ge´ dans
ces arches. Autrement dit, la densite´ e´lectronique au dessus de ce genre de structures est trop
importante pour distinguer une de´pression par rapport au Soleil calme.
Comme cela a de´ja` e´te´ mentionne´ au chapitre pre´ce´dent, une seule observation (Lang et
Willson, 1989), re´alise´e au VLA, pre´sente une contrepartie en e´mission pour un filament qui se
trouve a` proximite´ de plages en Hα. Les auteurs lient cette observation a` l’e´mission thermique de
la re´gion de transition filament-couronne, sur la foi d’un mode`le dont l’application s’est ave´re´e
par la suite errone´e. Des plages sont en fait pre´sentes de part et d’autre du filament comme cela
est mentionne´ explicitement dans l’article ; pourtant, leur contribution est rejete´e sur la foi de
la forme et de la position de l’e´mission radio. En superposant les contours radio sur le cliche´
Hα, et apre`s avoir mene´ l’e´tude pre´sente´e dans ce me´moire, il apparaˆıt que la contribution des
plages est l’explication la plus vraisemblable.
Pour re´sumer, seuls les filaments en champ faible, c’est-a`-dire loin de toute pre´sence de
plages ou de facules sont observables en tant que de´pressions de brillance vis-a`-vis du
Soleil calme.
4.2.3 Localisation des de´pressions
L’utilisation du premier crite`re, base´ sur l’existence d’au moins une isophote ferme´e, permet
de distinguer environ 113 de´pressions dont la re´partition en latitude est repre´sente´e sur la figure
4.3.a. L’e´chantillon e´tudie´ ici comprend des de´pressions radio de´cime´triques associe´es a` des fila-
ments optiques quel que soit l’he´misphe`re d’appartenance. Toutes les de´pressions re´pondant au
crite`re pre´ce´dent ont e´te´ comptabilise´es par tranches de 5o de latitude. Pour eˆtre plus pre´cis,
un meˆme filament peut apparaˆıtre plusieurs fois dans l’histogramme, et ceci pour deux raisons :
d’une part, un filament donne´ peut eˆtre suivi sur plusieurs jours d’affile´es, il peut avoir une
re´partition en latitude assez e´tendue pour apparaˆıtre dans plusieurs tranches successives. L’his-
togramme caracte´rise donc l’emplacement des de´pressions en ge´ne´ral, et non pas des filaments
individuellement. D’apre`s l’histogramme, on voit que la majorite´ des de´pressions est localise´e
aux moyennes latitudes, entre 35 et 45o.
Cette localisation est vraisemblablement de´pendante de la position dans le cycle solaire,
comme l’est celle des filaments. La figure 4.3.b pre´sente l’emplacement de l’e´mission de la raie
verte coronale a` λ = 5300 A˚, en fonction du cycle, correspondant a` l’e´mission de plages et de
facules lie´es aux re´gions actives (branche infe´rieure), ou a` des arcades surplombant des filaments
quiescents (branche supe´rieure migrant vers le poˆle). L’e´chantillon que nous avons e´tudie´, entre
35 et 45o est donc situe´ entre les deux branches, a` m+1. On peut y voir une confirmation de
l’absence de de´pressions radio pour les filaments de re´gions actives, en champ fort qui suivent la
branche infe´rieure, ou les filaments quiescents entoure´s de facules. Il est clair qu’un e´chantillon
plus important et mieux re´parti au fil du cycle est ne´cessaire pour consolider cette approche.
Pour les hautes latitudes, ≥ 50o, il faut y voir principalement un effet centre bord sur le
contraste des de´pressions, ce qui entraˆıne un biais sur la me´thode utilise´e, puisqu’elle est base´e
sur l’existence d’isophotes ferme´es. C’est vraisemblablement l’origine de l’e´cart du nombre de
filaments entre les deux me´thodologies. La section suivante discute de la seconde.
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a
b
Fig. 4.3 – (a) Re´partition, par tranches de 5o de latitude, des de´pressions radio associe´es a`
un filament optique. L’e´chantillon regroupe les filaments des deux he´misphe`res solaires. (b)
Re´partition, en fonction du cycle solaire, des zones e´missives dans la raie verte a` λ = 5300
A˚. Les points m et M indiquent respectivement la position du minimum, et du maximum.
L’e´chantillon de filaments posse´dant une contrepartie radio se trouve approximativement entre
les deux branches, a` m+1. D’apre`s Lantos (1997)
.
4.2.4 Morphologie des filaments optiques associe´s a` des de´pressions radio
En conside´rant un crite`re de se´lection moins strict, base´ sur les images en niveaux de gris ainsi
que sur des isophotes e´ventuellement ouvertes, il est possible de s’inte´resser aux de´pressions de
plus faible contraste. L’e´chantillon, bien que plus re´duit temporellement, est proportionnellement
plus grand. Les filaments optiques associe´s a` des de´pressions ont e´te´ classe´s en quatre cate´gories
refle´tant leur proprie´te´s morphologiques. La classe A regroupe des de´pressions associe´es a` des
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classe A B C D total
16 31 58 3 108
% 15 29 54 2 100
Tab. 4.1 – Re´partition des de´pressions radio en fonction du type du filament optique
filaments continus sur au moins 20o en longitude. La classe B rassemble les de´pressions lie´es aux
filaments morcele´s, quelle que soit leur extension en longitude ; la classe C est lie´e aux filaments
Hα courts ≤ 10o, ou ne remplissant qu’une fraction de la de´pression radio. Enfin, la classe D
concerne les de´pressions sans filaments, dans lesquelles est apparu, ou apparaˆıt un filament.
La grande majorite´ des de´pressions est relative a` des filaments des classes B et C, c’est-a`-dire
de structure morcele´e, ou de petite taille. Inde´pendamment de l’aspect discontinu des filaments,
la de´pression pre´sente, elle, une continuite´, avec des minima de brillance a` proximite´ ou au dessus
des filaments individuels, aux effets de projection pre`s.
Exemples
La figure 4.4, page 67, pre´sente trois exemples d’observations de filaments optiques. Pour des
raisons de visibilite´, les de´pressions ont e´te´ rehausse´es par un filtrage d’e´chelles, dont le principe
a de´ja` e´te´ e´voque´ au premier chapitre (page 28). L’une des plus petites e´chelles a e´te´ multiplie´e
par un facteur pour augmenter le contraste, et ajoute´e aux autres.
L’observation du 28 juin 1997 se trouve temporellement dans l’e´chantillon utilise´ ici pour
l’e´tude. Le cliche´ Hα fait apparaˆıtre plusieurs filaments, indique´s par les fle`ches, ayant une
contrepartie radio sous forme d’une de´pression de brillance. Tous ces filaments appartiennent
aux cate´gories B ou C, telles qu’elles ont e´te´ de´finies pre´ce´demment. Ils se pre´sentent sous la
forme de structures Hα a` faible contraste ou de petite taille (fle`ches noires a` pointes blanches)
ou comme une structure allonge´e et morcele´e, correspondant a` une de´pression unique en radio,
et qui n’est visible qu’en niveaux de gris (fle`che blanche). La profonde de´pression a` l’Est du
me´ridien central, indique´e par TC est un trou coronal, observable e´galement sur eit.
Pour le deuxie`me jour pre´sente´, le 23 aouˆt 1997, le filament au Nord-Ouest appartient a` la
cate´gorie A. La de´pression radio associe´e, dont la tempe´rature de brillance sera estime´e dans
la suite de ce chapitre, pre´sente un contraste assez fort vis-a`-vis du Soleil calme. Au sud, in-
dique´ par une fle`che, un filament de tre`s faible contraste en Hα est associe´ a` une de´pression
continue et d’extension beaucoup plus grande, associe´e comme nous le verrons a` la ligne neutre
photosphe´rique. La de´pression indique´e par Tc, est un trou coronal.
Le dernier jour enfin, le 5 octobre 1997 illustre le cas d’un filament visible en de´pression
au dela` du limbe. Le filament optique, observe´ ici dans la raie du Calcium, et pre´sente´ en vi-
de´o inverse, posse`de manifestement une extension en altitude importante. Il s’agit d’un filament
quiescent dans une phase pre´-e´ruptive (la disparition intervient le 6 octobre). Le choix de pre´sen-
ter ce cas particulier comme illustration est base´ simplement sur la visibilite´ e´vidente en radio.
4.2.5 Association avec la ligne neutre photosphe´rique
Plus ge´ne´ralement, que la pre´sence de filaments soit ave´re´e ou pas, les de´pressions radio ob-
serve´es sont relie´es a` la ligne neutre photosphe´rique, comme le montre la figure 4.5, page 68. Pour
les deux jours pre´sente´s, un filtre d’e´chelle a e´te´ applique´ afin de faire ressortir l’emplacement des
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TC
TC
Fig. 4.4 – Exemples de de´pressions radio associe´es a` des filaments Hα. Filaments polaires et
morcele´s le 28 juin 1997, filament quiescent le 23 aouˆt 1997 et filament/protube´rance le 5 octobre
1997.
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Fig. 4.5 – Position des de´pressions radio vis-a`-vis de la ligne neutre photosphe´rique. Deux trous
coronaux sont pre´sents et indique´s par TC
de´pressions ; une seule des e´chelles est repre´sente´e. La ligne neutre principale est trace´e a` partir
des cartes synoptiques du Wilcox Observatory. Mis a` part les de´pressions larges et profondes, qui
correspondent a` l’emplacement de trous coronaux (indique´s TC sur la figure), la corre´lation entre
la ligne neutre et les de´pressions est tre`s claire, notamment pour celles situe´es a` haute latitude
(ceinture polaire). Les quelques diffe´rences proviennent essentiellement des effets de projection,
ainsi que des cartes magne´tiques synoptiques qui ont tendance a` moyenner les structures. Cette
association ligne neutre-de´pressions radio est similaire a` celle qui lie les couloirs de filaments en
EUV, vus par exemple sur eit, a` ces meˆmes lignes neutres.
La figure 4.6, page 69, compare pour le 28 juin 1997, la position de la de´pression vis-a`-vis du
filament Hα et des couloirs EUV, pour deux des filaments pre´sents ce jour la`. Comme pre´ce´dem-
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ment, un filtrage d’e´chelle permet de mieux localiser les de´pressions (sous forme d’isophotes).
L’emplacement des de´pressions radio est identique a` celle des couloirs EUV, mais il
existe un effet de projection pour le filament polaire sud, et son couloir (colonne de droite),
lie´ a` l’altitude de l’e´mission radio. L’altitude du filament polaire sud peut eˆtre de´termine´e par
une observation au limbe quelques jours plus tard (le 2 juillet). En supposant que sa structure
reste stable au cours de la rotation, on trouve environ 0.1R¯. Le de´calage nord-sud, de´duit des
observations radio, donne, compte tenu de la latitude, une altitude d’environ 0.1 R¯ au dessus
du filament. L’altitude totale de la de´pression radio est donc de l’ordre de 0.2±0.05R¯. Compte
tenu des pre´cisions de pointage et de la mesure, la barre d’erreur est une valeur minimale. Le
proble`me instrumental e´voque´ au premier chapitre ne permet pas de travailler de manie`re sys-
te´matique sur les e´carts de position radio/Hα. Lorsqu’un trou coronal est pre´sent sur le disque,
comme c’est le cas par exemple le 28 juin, il est possible de s’assurer du bon alignement des
donne´es radio a` mieux que 40 secondes d’arc environ.
Pour le filament de la colonne de gauche, on s’aperc¸oit que la de´pression radio suit manifeste-
ment les contours du couloir tel qu’il est vu sur eit, inde´pendamment de l’existence du filament
qui apparaˆıt discontinu. Ce genre d’observations sugge`re que le manque de densite´ e´lectronique
dans le couloir eit contribue a` la de´pression radio.
Fig. 4.6 – Comparaison des emplacements des de´pressions radio, des filaments Hα, et des couloirs
de filaments tels qu’ils sont observe´s dans la raie du Fer XII sur eit, pour le 28 juin 1997.
4.2.6 Tempe´rature de brillance dans les de´pressions
Comme le montrent les cartes de la figure 4.4, la largeur des filaments ou des couloirs observe´s
est de l’ordre de celle du lobe instrumental. Il s’en suit que la tempe´rature de brillance dans
les de´pressions ne peut eˆtre mesure´e avec une grande pre´cision. Pour la journe´e du 23 aouˆt
1997, qui pre´sente un filament assez de´veloppe´ avec une largeur ∼ 20 secondes d’arc, nous avons
estime´ les effets de convolution en prenant pour base morphologique les observations Hα. Une






Fig. 4.7 – Illustration des effets de convolution par le lobe instrumental sur l’observation d’un
filament quiescent. (a) Superposition des contours radio a` 410.5 MHz sur un cliche´ Hα de Meu-
don. (b)Convolution du filament Hα par le lobe trace´ en haut a` droite. Le pas des contours est le
meˆme qu’en a), a` savoir 5× 104K, le minimum e´tant de 105K. (c) Comparaison de la de´pression
radio avec le couloir de filament observe´ sur eit dans la raie du Fer XII. La largeur du couloir
est d’environ 100 secondes d’arc.
image synthe´tique est cre´e en imposant arbitrairement une tempe´rature de brillance de 8×105K
sur le disque (c’est la tempe´rature moyenne mesure´e), et de 105K pour le filament. Elle est
alors convolue´e par le lobe instrumental, ce qui permet d’estimer la tempe´rature de brillance
re´elle. Sur la figure 4.7, les contours radio re´els sont superpose´s a` l’image Hα (a` gauche), en
comparaison de ceux provenant de la convolution par le lobe (a` droite). Morphologiquement,
on constate que la correspondance entre la de´pression radio re´elle et celle simule´e n’est pas
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parfaite. Cette diffe´rence provient en partie de la simplification extreˆme du pseudo mode`le, et
notamment de la tempe´rature de brillance uniforme sur le disque, ce qui ne tient pas compte
des effets centre bord ou de la pre´sence de re´gions actives. Ne´anmoins, les dimensions de la
de´pression radio de´passant celle obtenue par convolution, il apparaˆıt qu’elle provient e´galement
de l’environnement du filament. L’image eit montre en effet un couloir de filament dont la
largeur est de peu infe´rieure a` 100 secondes d’arc, et dont les contours suivent la de´pression
radio.
En terme de tempe´ratures, l’e´cart entre la convolution et la mesure est important. Bien que
l’on ait attribue´ au filament une tempe´rature synthe´tique constante, le re´sultat final varie d’un
point a` l’autre de la de´pression, ce qui est du a` l’orientation relative du filament vis-a`-vis du
lobe. Les valeurs aux points 1,2,..,5, comme indique´s sur l’image droite de la figure 4.7 sont
respectivement : 6.8×105, 6.4×105, 5.6×105, 6.2×105, 6.9×105K. Si on pousse le raisonnement
a` l’extreˆme en imposant une tempe´rature nulle au filament, on obtient aux meˆmes points les
valeurs suivantes : 6.7× 105, 6.2× 105, 5.3× 105, 5.9× 105, 6.7× 105K. Finalement, la mesure
re´elle donne un minimum de tempe´rature de l’ordre de 3.7×105±5×104K, localise´ a` proximite´
du point 3. La diffe´rence entre la mesure et la convolution, sugge`re donc que le lobe
instrumental sonde une re´gion de faible tempe´rature de brillance, et d’extension
plus large que le filament Hα seul. Ceci conforte la comparaison avec les observations eit.
D’une manie`re plus ge´ne´rale, les mesures re´alise´es sur d’autres filaments montrent la meˆme
tendance, a` savoir une re´gion de faible tempe´rature de brillance au niveau du filament, qui n’est
pas explicable par une simple convolution du mate´riau Hα.
4.2.7 Autres fre´quences
Avant d’aborder le proble`me de l’origine de la de´pression, il semble inte´ressant de dire
quelques mots sur les observations multi fre´quences, de 410.5 a` 164 MHz (73 a` 182 cm de
longueur d’onde). Ce proble`me illustre la` encore les effets de convolution par le lobe instrumen-
tal, dont les dimensions croissent avec la longueur d’onde. L’e´tude statistique dont nous avons
parle´ montre que les filaments Hα posse`dent e´ventuellement une contrepartie radio au moins
dans le domaine de´cime´trique (λ = 73 − 91cm). A` plus grande longueur d’onde, la question de
la visibilite´ reste ouverte. A` haute latitude, ou pour les filaments de la couronne polaire, aucune
contrepartie n’est observe´e en tant que de´pression. Les filaments optiques sont alors localise´s
dans des zones de forts gradients de tempe´rature de brillance, en bordure du plateau coronal.
A` plus basse latitude, il existe occasionnellement des de´pressions observe´es a` proximite´ de
filaments quiescents, soit sous forme d’isophotes ferme´es, soit sous forme d’isophotes de´forme´es.
La taille du lobe a` basse fre´quence est relativement pe´nalisante pour l’observation des contre-
parties radio des filaments. Lors d’une journe´e d’observation, tandis que l’orientation du lobe
change en fonction de l’heure, la visibilite´ de la de´pression, si elle existe, se modifie e´galement,
dans un sens ou dans l’autre. Le faible nombre de cas e´tudie´s a` ces fre´quences ne permet pas
de ge´ne´raliser des situations somme toutes particulie`res ; ne´anmoins, dans le chapitre suivant,
nous verrons que des de´pressions apparaissent associe´es au filament au cours de son envol, et ce
jusqu’a` 164 MHz. Il s’agit la` d’un crite`re de visibilite´, base´ sur l’altitude du filament,
et de l’e´paisseur de couronne qui le surplombe.
La figure 4.8 illustre la diffe´rence de visibilite´ en fonction de la fre´quence pour un filament
a priori quiescent, mais qui disparaˆıt le lendemain de l’observation, le 12 juillet 1997. L’analyse
du champ photosphe´rique sous-jacent montre qu’il n’est pas directement associe´ a` une ligne
neutre, ce qui sugge`re un effet de projection important lie´ sans doute a` une altitude e´leve´e. La
de´pression radio est dans ce cas visible aux 4 fre´quences, de 73 cm, jusqu’au domaine me´trique,
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Fig. 4.8 – Visibilite´ de la de´pression radio associe´e a` un filament a priori quiescent. En haut a`
gauche, superposition des contours radio a` λ = 73cm sur le Hα, de droite a` gauche, et de haut
en bas, observations radio montrant une large de´pression associe´e au filament (fle`ches)
sous forme de de´formations d’isophotes (indique´es par des fle`ches). La tempe´rature de brillance,
aux minima de la de´pression a` 73 cm, est comprise entre 2.2 et 2.6× 105K, compare´e a` celle du
Soleil calme Tb ∼ 6× 105K. A` 327 MHz, la tempe´rature dans la de´pression est comprise entre 3
et 4× 105K pour une tempe´rature au centre du disque : Tb ∼ 6.5× 105K. D’apre`s le paragraphe
pre´ce´dent, cela implique une tempe´rature de brillance extreˆmement basse au niveau du filament
(< 5×104K a` 410.5 MHz et a` 327 MHz), et plus vraisemblablement une plus large structure que
le Hα. Aux fre´quences me´triques, les de´pressions par rapport au Soleil calme sont plus difficiles
a` e´valuer du fait qu’elles sont mal de´finies. A` 164 MHz, on peut estimer ∆TB ∼ 4 × 105K. Du
fait d’un proble`me instrumental, les mesures a` 236.6 MHz ne sont pas significatives.
4.2.8 Bilan des faits observationnels
Les principaux points observationnels concernant les filaments Hα sont les suivants :
1. Les contreparties radio des filaments quiescents sont des de´pressions de brillance, dont
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la visibilite´ de´pend de l’environnement magne´tique du filament : absence de facules et
filaments en champ faible.
2. Les de´pressions radio sont re´parties le long des lignes neutres photosphe´riques et pre´-
sentent un aspect continu, meˆme lorsque le filament sous-jacent est morcele´. Des minima
de brillance apparaissent associe´s aux filaments Hα. Les de´pressions sont par ailleurs lie´es
aux couloirs de filaments observe´s sur eit.
3. L’altitude estime´e d’apre`s les effets de projection est de l’ordre de 0.2 R¯ pour un filament
polaire.
4. Les tempe´ratures de brillance observe´es apre`s de´convolution ne sont pas, en ge´ne´ral, com-
patibles avec la pre´sence du seul mate´riau froid lie´ au filament, et ne´cessitent de prendre
en compte une structure plus large (couloir de filament environnant).
4.3 Origine de la de´pression radio
L’origine de la de´pression radio est la question la plus e´vidente qui se pose lors de l’exa-
men des cartes. Dans les domaines de longueurs d’onde plus courtes, comme en centime´trique,
elle est consensuellement rattache´e a` l’existence de la re´gion de transition filament/couronne
(PCTR). Les observations a` faible pouvoir se´parateur ne permettaient pas en effet, d’incriminer
la cavite´ sur la foi d’un seul crite`re d’e´largissement qui e´tait alors e´voque´ dans certains ar-
ticles. En reprenant ce parame`tre de convolution, Raoult et al. (1979) ont montre´ que le spectre
centime´trique e´tait bien compatible avec l’existence d’une re´gion de transition. Le proble`me se
pose dans les meˆmes termes pour les observations qui sont expose´es dans ce me´moire. Les fi-
laments pre´sentent une largeur infe´rieure au lobe instrumental de´cime´trique, ce qui limite les
mesures de tempe´ratures. Ne´anmoins, celles mene´es sur des cas relativement e´vidents, comme
cela a e´te´ pre´ce´demment explique´, sugge`rent que la radio de´cime´trique est sensible, en plus de
la pre´sence du filament, a` son environnement coronal imme´diat. Il s’agit du couloir de filament
tel qu’il apparaˆıt dans le domaine EUV, ou d’une cavite´ observable classiquement en lumie`re
blanche lors d’e´clipses ou par des coronographes de basse altitude. Certains indices comme l’ef-
fet de projection qui concerne les filaments de hautes latitudes laissent penser que la de´pression
radio est localise´e radialement au dessus du filament. L’existence d’une de´pression continue a`
l’emplacement de filaments morcele´s et interrompus, et l’association claire avec la ligne neutre
photosphe´rique, appuient l’ide´e que le diagnostic radio est sensible a` l’environnement du filament.
La simple comparaison avec les cliche´s Hα ne suffit donc plus, notamment pour les proble`mes de
taille et de forme des de´pressions, par rapport a` celles convolue´es a` partir des filaments optiques.
D’un autre coˆte´, il faut prendre en compte le fait que dans le corps de la de´pression les minima
de brillance peuvent eˆtre associe´s plus directement a` la pre´sence de mate´riau froid (voir figure
4.2, page 63). Forts des faits observationnels qui appuient l’ide´e d’une cavite´ comme origine des
de´pressions observe´es, nous allons dans ce qui suit entamer deux de´marches comple´mentaires.
D’une part nous nous appuierons sur un fait observationnel supple´mentaire particulie`rement
fort, a` savoir l’observation conjointe sur le limbe, d’une cavite´ en X et en radio. D’autre part,
nous montrerons, en reprenant un mode`le de re´gion de transition (Chiuderi et Chiuderi Drago,
1991) que la contribution de la couronne est un facteur de´terminant a` nos fre´quences, quant a`
l’observation d’une de´pression.
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Fig. 4.9 – Observations synoptiques de la cavite´ coronale a` 284 A˚ sur eit, et a` 410.5 MHz.
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4.3.1 Observation d’un transit de filament quiescent et de sa cavite´ coronale
L’exemple e´voque´ dans ce paragraphe concerne un filament de la ceinture polaire observe´ a`
partir du 28 juin 1997, proche du me´ridien, jusqu’a` son passage sur le limbe le 3 juillet. Le filament
en question a de´ja` e´te´ pre´sente´ dans ce chapitre. La figure 4.4, page 67 montre que le filament Hα
est bien associe´ a` une de´pression de brillance de´cime´trique. Celle-ci est plus ge´ne´ralement lie´e a`
la ligne neutre photosphe´rique, (figure 4.5, p 68), tandis que dans le de´tail, certains minima radio
correspondent a` la pre´sence de mate´riau froid (figure 4.6, p 69). L’inte´reˆt porte´ a` cette structure
est lie´ a` l’observation en rayon X, par Hudson et al. (1999), d’une cavite´ entourant le filament
lors de son passage au limbe. L’article en question, dont une figure est reprise page 51, insiste non
pas sur la cavite´, dont l’observation en elle-meˆme est remarquable, mais sur la pre´sence autour
du filament d’un embrillancement probablement plus chaud que la couronne environnante. Le
point important dans le cadre de la pre´sente the`se, est bien entendu la pre´sence de la cavite´ elle-
meˆme. Celle-ci est observe´e aussi bien dans des gammes de tempe´ratures e´leve´es, comme pour
yohkoh, que pour des longueurs d’ondes EUV sur EIT (Hudson et Schwenn, 2000). Par ailleurs,
elle est associe´e a` une cavite´ plus classique, telle qu’elle peut eˆtre observe´e par le coronographe
lasco/C1 a` bord de soho.
La figure 4.9 pre´sente une vue synoptique du passage au limbe du filament, tel qu’il est vu
par le radiohe´liographe a` 410.5 MHz et par eit a` 284 A˚. La premie`re range´e montre la localisa-
tion de la de´pression au sud ouest durant quatre jours conse´cutifs. On voit que la contrepartie
du filament reste en de´pression sur le disque, et sur le limbe. La range´e suivante montre, en
vue rapproche´e, l’aspect de la cavite´ au cours de la meˆme pe´riode dans la raie du Fer XV.
De faible contraste, elle est indique´e par les fle`ches blanches, et e´ventuellement surligne´e par
les lignes pointille´es. En fait de cavite´ ’canonique’, seule la dernie`re image, le 3 juillet est sans
ambigu¨ıte´. Les trois images pre´ce´dentes montrent des syste`mes d’arches superpose´s et encheveˆ-
tre´s, qui te´moignent de la rotation de la structure lors du passage au limbe. La visibilite´ de la
cavite´ de´pend, comme le rappelle Hudson a` propos de yohkoh, de l’inte´gration le long de la
ligne de vise´e de structures suffisamment denses (le milieu est optiquement mince). C’est donc
lorsque la plus grande profondeur de cavite´ se trouve le long de la ligne de vise´e que celle-ci
apparaˆıt clairement, aux alentours du 3 juillet. La dernie`re ligne enfin superpose, sous forme de
contours, les donne´es radio aux observation EUV. Les proble`mes d’alignements e´voque´s dans le
premier chapitre ont e´te´ minimise´s de la fac¸on suivante. D’une part, des donne´es aussi proches
temporellement que possible ont e´te´ utilise´es. Pour eit elles proviennent des observations a` 4
longueurs d’ondes, re´alise´es en milieu de journe´e. Les cartes radio ont e´te´ calcule´es sur trois
heures d’inte´gration centre´es autour de 13 :00 TU. Le pointage a e´te´ ve´rifie´ en comparant la
position des trous coronaux pre´sents avec les images eit a` 195 A˚, ce qui permet d’estimer sa
pre´cision a` mieux que 30 secondes d’arc selon les deux axes.
Plusieurs points marquant apparaissent au cours de cette se´rie d’observations. Par rapport a`
la carte du 28 juin (figure 4.4, page 67), on s’aperc¸oit que la de´pression radio s’e´largit au fur et
a` mesure qu’elle s’approche du limbe. C’est particulie`rement visible pour les cartes du 30 juin
et du 1er juillet, ou` une partie de la de´pression est encore proche du me´ridien. Les observations
Hα ne permettent pas d’incriminer une activite´ particulie`re du filament. Cet e´largissement est
encore plus sensible sur le limbe lui meˆme. La comparaison des contours radio vis-a`-vis de la
cavite´ permet de comprendre ce phe´nome`ne. On s’aperc¸oit en effet, que les minima des isophotes
s’e´loignent de la position du filament, vu en absorption sur eit. Cet e´cart est bien supe´rieur aux
pre´cisions de pointage de l’instrument, et l’on peut raisonnablement y voir un effet physique.
En particulier, les isophotes radio se brisent au niveau des contours de la cavite´ telle qu’elle est
vue sur eit. Par ailleurs, la dernie`re image, en bas a` droite, montre dans le de´tail deux se´ries
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de de´formations d’isophotes, l’une localise´e sur la cavite´ EUV, et l’autre, plus proche du disque,
mais toujours en dehors de la position du filament. L’e´largissement, a` proximite´ du limbe, semble
donc eˆtre lie´ a` un effet ge´ome´trique, associe´ au passage de la cavite´ du filament, du disque sur
le limbe. L’e´paisseur optique radio e´tant proportionnelle au carre´ de la densite´ e´lectronique, la
tempe´rature de brillance re´sultante de´pend fortement du saut de densite´ entre le reste de la
couronne et le milieu traverse´ ; elle diminue donc fortement lorsque la ligne de vise´e traverse la
plus grande profondeur de cavite´.
La cavite´, notamment le 3 juillet reste visible a` plus basse fre´quence, jusqu’a` 327 MHz sous la
forme de de´formations d’isophotes, puis disparaˆıt totalement a` 236.6 et 164 MHz. La raison tient
la` encore au lobe instrumental qui croˆıt avec la longueur d’onde ; il est indique´ sur la figure 4.10
qui compare la position de la cavite´ telle qu’elle est observe´e par le coronographe lasco/C1 et
aux trois fre´quences les plus basses du radiohe´liographe. L’observation me´trique re´ve`le cependant
la structure surplombant la re´gion de la cavite´, notamment l’existence d’une source me´trique
thermique (marque´e A) au dessus du limbe a` l’emplacement de boucles observe´es sur lasco/C1,
a` la base du jet coronal.
A A
Fig. 4.10 – Cavite´ observe´e sur lasco/C1, en haut a` gauche en vide´o inverse, et dans le domaine
radio me´trique. La cavite´ en tant que telle n’apparaˆıt en radio qu’aux courtes longueurs d’ondes,
c’est-a`-dire lorsque le lobe instrumental est sensiblement plus petit que celle-ci. Elle est indique´e
par la fle`che. La source A est observe´e conjointement sur lasco et a` 164 MHz, et correspond a`
une surdensite´ e´lectronique lie´e a` la pre´sence d’arches.
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4.3.2 Roˆle de la re´gion de transition dans la de´pression radio
Le paragraphe pre´ce´dent a montre´ que la radio e´tait capable d’observer des cavite´s coronales
au dessus de filaments quiescents, sur le limbe. A` plus courte longueur d’onde, le proble`me s’est
longtemps pose´ de la capacite´ de la radio a` contraindre les parame`tres physiques de l’environne-
ment proche du filament, a` savoir la re´gion de transition filament couronne. On sait de´sormais
que le diagnostic radio seul ne suffit pas, abstraction faite des difficulte´s techniques a` mesurer
une tempe´rature de brillance fiable. Avec l’apport des raies EUV, la radio peut servir de test
aux mode`les de transitions tels qu’ils ont e´te´ de´veloppe´s au cours des 30 dernie`res anne´es. La
comparaison des observations EUV et radio a cependant rapidement re´ve´le´ un e´cart entre les
parame`tres de´duits des mesures d’e´missions diffe´rentielles, et les spectres radio obtenus pour les
filaments.
Chiuderi Drago (1990) et Chiuderi et Chiuderi Drago (1991) ont montre´ que ce de´saccord
pouvait eˆtre en partie leve´ par la prise en compte de la direction du champ magne´tique vis-
a`-vis du gradient de tempe´rature dans la re´gion de transition. Cette diffe´rence est importante
puisque la majorite´ des mesures EUV se fait sur des protube´rances (sur le limbe), tandis que
les mesures radio se font sur le disque. Dans ce qui suit, nous nous appuierons sur ce mode`le
pour estimer la part de la re´gion de transition dans la de´pression radio observe´e aux fre´quences
du radiohe´liographe. Par rapport a` d’autres mode`les incluant les donne´es radio (Pramesh Rao
et Kundu, 1977; Kundu et al., 1986), il apparaˆıt dans son traitement comme le plus abouti,
notamment dans son soucis de concilier observations EUV et radio. En particulier nous nous
baserons sur Chiuderi et Chiuderi Drago (1991) qui pre´sente la forme de´finitive et sans coquilles
de ce mode`le.
Le mode`le prend pour base l’e´quilibre e´nerge´tique exprime´ de la fac¸on suivante :
EH = ER + EC (4.1)
ou` EH est le terme de chauffage, ER, le terme de perte radiative, et EC le terme conductif.
Pour les deux premiers, on utilise une forme analytique en loi de puissance vis-a`-vis de la tempe´-
rature, et dont les parame`tres sont obtenus par ajustement expe´rimental, pour le terme de perte
radiative, et par les conditions aux limites a` l’interface filament/re´gion de transition et re´gion de
transition/couronne, pour le terme de chauffage. Pour le terme EC , le mode`le distingue le gra-
dient de tempe´rature perpendiculaire, ou paralle`le au champ magne´tique. L’emploi de fonctions
analytiques permet de calculer facilement le flux conductif FC , a` partir de l’e´quation 4.1, et d’en






ou` ε est le rapport des coefficients conductifs perpendiculaires/paralle`les.
On a donc a` notre disposition l’expression de la mesure d’e´mission diffe´rentielle en fonction
de parame`tres ajustables que sont la pression, prise constante, et l’orientation du champ ma-
gne´tique vis-a`-vis du gradient de tempe´rature. Le lien avec la radio se fait par l’interme´diaire
de l’e´paisseur optique. Compte tenu de la gamme de fre´quences e´tudie´es dans l’article original,
Chiuderi et Chiuderi Drago (1991) ne´gligent l’indice de re´fraction dans l’expression de τ , ce qui
n’est pas, notons le, tout a` fait valable au dela` de 10 cm de longueur d’onde. Aux fre´quences
du radiohe´liographe, une telle approximation n’est de toute manie`re plus possible, et l’e´paisseur
optique s’e´crit donc :
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Ou` n =
√
(1− (ωp/ω)2) est l’indice de re´fraction et ωp la fre´quence plasma. On conside`re
une observation au centre du disque ou` la trajectoire est rectiligne, ce qui permet le changement :











Pour les tre`s courtes longueurs d’ondes, jusqu’a` 2 ou 4 cm, l’indice de re´fraction est sensiblement
e´gal a` 1, et les re´sultats ne diffe`rent pas de ceux du mode`le original. Au dela`, et jusqu’a` 10 cm,
l’indice fluctue, et s’e´carte de l’unite´.





Il faut conside´rer deux solutions possibles : soit le rayon, en provenance de la couronne,
pe´ne`tre dans la re´gion de transition filament/couronne et repart lorsqu’il rencontre le niveau
plasma, soit il est absorbe´, et seuls parviennent a` l’observateur des rayons issus directement de
la re´gion de transition. La premie`re situation se rencontre pour les longueurs d’ondes supe´rieures
a` 10 cm. Dans le cas ou` l’e´paisseur optique est suffisamment faible pour permettre au rayon de
pe´ne´trer profonde´ment dans la re´gion de transition, il faut calculer de manie`re plus affine´e
l’inte´grale de l’e´quation 4.5. Le coefficient d’absorption κ, lorsque l’indice est proche de ze´ro,
prend en particulier une valeur finie que l’on peut calculer en prenant en compte la fre´quence
de collision (Bracewell et Preston, 1956). Cette situation se rencontre entre 10 et 20 cm de
longueur d’onde, et sort du cadre de ce me´moire. Pour les longueurs d’ondes plus grandes, le
milieu devient relativement optiquement e´pais, et les rayons pe´ne`trent peu.
Nous avons repre´sente´ sur la figure 4.11, les re´sultats du calcul avec les parame`tres p =
0.2 dyn.cm−2 et θ = 88o. Les points de mesures sont tire´s de l’article en question, qui fait le
bilan des observations radio de filaments dans le passe´. La dispersion des points expe´rimentaux
provient des effets de convolution de´crits dans les chapitres pre´ce´dents, et de l’incertitude sur
le niveau du Soleil calme dont la valeur est souvent prise ad hoc. La courbe pleine reprend les
parame`tres du mode`le de Chiuderi et Chiuderi Drago (1991), en tenant compte de l’indice de
re´fraction, que les auteurs avaient ne´glige´. La courbe en tirete´ constitue le mode`le original tire´
de l’article. Nous avons volontairement laisse´ vide la zone entre 10 et 20 cm de longueur d’onde,
qui ne´cessite un calcul fin au voisinage du niveau plasma.
Les le´gers e´carts avant 10 cm, entre la courbe originelle de l’article et celle recalcule´e ici
proviennent d’une part de la forme de la DEM, qui de´pend des approximations faites sur les
fonctions de pertes et de chauffage, ainsi que sur l’indice de re´fraction, qui bien que non nul
diffe`re sensiblement de 1.
La courbe en pointille´ reprend le calcul pour un meˆme angle θ, mais pour une pression
p = 0.15 dyn.cm−2. Dans le mode`le utilise´ ici, la pression constante fixe le profil de densite´ dans
la re´gion de transition, du fait de l’e´quilibre de pression a` l’interface du filament.
Peut-on d’apre`s ce calcul en de´duire l’origine de la de´pression radio ? La valeur mesure´e par le
radiohe´liographe pour le filament quiescent du 14 juin 1997 (voir la figure 4.2), est extreˆmement
basse (TB ∼ 7 × 104K), une fois pris en compte les effets de convolution par le lobe, ce qui
la place bien en dessous des valeurs pre´dites par le mode`le, quelle que soit la pression. Une
ve´rification tre`s simple consiste a` estimer, pour un rayon donne´, quelle part de la tempe´rature
de brillance provient de l’e´mission du filament lui-meˆme, de la re´gion de transition, ou de la
couronne le surplombant. La figure 4.12 pre´sente une telle diffe´rentiation, pour une pression
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Fig. 4.11 – Spectre en tempe´ratures de brillance d’un ensemble filament+re´gion de transition,
d’apre`s le mode`le de Chiuderi et Chiuderi Drago (1991), courbe en tirete´. La courbe pleine
reprend le calcul en tenant compte de l’indice de re´fraction, celle en pointille´ conside`re une
pression plus faible, p = 0.15 dyn.cm−2 au lieu de 0.2. Les croix repre´sentent les points de
mesures publie´s dans la litte´rature, une des mesures a` 73 cm pre´sente´e dans ce chapitre est
indique´e, avec la valeur de´convolue´e la plus probable (fle`che).
dans la re´gion de transition e´gale a` 0.2 dyn.cm−2. On s’aperc¸oit qu’au dela` de 6 cm de longueur
d’onde, la contribution de la couronne devient majoritaire vis-a`-vis de celle du filament ou de la
re´gion de transition, ce qui ne signifie pas force´ment que le filament n’est pas vu en absorption
par rapport a` la couronne environnante. Son observation, en tant que de´pression de brillance,
de´pend du profil de densite´ dans la couronne environnante qui fixe la tempe´rature de brillance.
Le parame`tre important est donc l’e´paisseur de couronne au dessus du filament. Pour la
diminuer s’offrent a` nous deux possibilite´s ne s’excluant pas ne´cessairement.
La premie`re est de conside´rer l’altitude du filament par rapport au niveau de densite´ n0
environnant. Sans re´gion de transition, un rayon provenant de la haute couronne se re´fle´chit sur
l’interface du filament, en raison de la haute densite´ e´lectronique de celui-ci. Plus l’altitude du
filament est e´leve´e, et plus l’e´paisseur de couronne traverse´e est faible, ce qui diminue donc la
contribution coronale. Ce me´canisme est assez efficace, comme le montre la figure 4.13, puisque
l’on peut atteindre des de´pressions de l’ordre de 6× 105K par rapport au Soleil calme, a` 70 cm,
ce qui est largement dans les ordres de grandeur des tempe´ratures de brillance observe´es apre`s
de´convolution.
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Fig. 4.12 – (a) Proportion des diffe´rentes composantes du mode`le de re´gion de transition, pour
une pression de 0.2 dyn.cm−2.
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Fig. 4.13 – E´volution de la profondeur d’une de´pression de brillance, forme´e par une structure
de tempe´rature coronale d’altitude croissante, donne´e en rayons solaires.
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La deuxie`me me´thode consiste a` diminuer localement la densite´ autour du filament, autre-
ment dit de cre´er une cavite´. Les mesures d’e´clipses montrent en effet une de´croissance en densite´
e´lectronique, d’un facteur 2 a` 4 par rapport a` la couronne environnante. Si contrairement au
mode`le expose´, on de´couple la composante coronale de la re´gion de transition, en permettant
par exemple une densite´ e´lectronique libre, on peut alors calculer l’impact d’une cavite´, sur la
tempe´rature de brillance re´sultante. Ce de´couplage peut se justifier finalement si on conside`re
un parame`tre β < 1, dans l’environnement du filament, ce qui est le cas. Pour les ne´cessite´s
du calcul, la hauteur de la cavite´ est de´termine´e a` partir de celle pre´sente´e dans le paragraphe
pre´ce´dent (voir figure. 4.9) soit environ 0.25 R¯. Une telle structure, inde´pendamment de la
pre´sence ou non d’un filament en son sein, peut suffire a` produire une chute tre`s importante
de la tempe´rature de brillance, comme l’indique la figure 4.14. Compare´e au cas sans cavite´, la
de´croissance atteint respectivement 3.5 × 105 et, 6 × 105K pour λ = 70 cm, pour une densite´
re´duite d’un facteur 2, et 4. On est donc bien ici dans l’ordre de grandeur des de´pressions ob-
serve´es au dessus des filaments quiescents pour le radiohe´liographe, apre`s de´convolution par le
lobe instrumental.
En se basant sur des observations sur le disque, il est a priori impossible de diffe´rencier les
deux me´canismes, puisque le principe de base est le meˆme. Ne´anmoins, l’hypothe`se de la cavite´
est soutenue par les observations de de´pressions sur le limbe, que l’effet d’altitude n’explique pas,
et par l’existence de de´pressions continues au dessus de filaments morcele´s. Les deux me´canismes
ne sont pas exclusifs, et nous verrons qu’ils peuvent intervenir dans les cas e´ruptifs.
4.4 Conclusion
L’existence de cavite´s autour de certains filaments quiescents ne fait aucun doute d’apre`s les
observations mene´es en lumie`re blanche, par coronographie, ou par les te´lescopes dans le domaine
EUV ou X mou. Le diagnostic radio, depuis le domaine millime´trique jusqu’au centime´trique, est
capable, avec le support des raies UV, d’apporter des contraintes sur le filament lui-meˆme, ou son
environnement thermodynamique. Les faits observationnels et les arguments simples que nous
avanc¸ons ici sugge`rent que les de´pressions de´cime´triques associe´es aux filaments proviennent
de la cavite´ coronale qui l’entoure. L’ide´e de cavite´ permet de comprendre plusieurs des faits
observationnels pre´sente´s ici :
– l’association des de´pressions avec la ligne neutre et les couloirs de filaments, sans que la
pre´sence d’un filament Hα continu soit ne´cessaire.
– l’effet d’altitude sur les filaments de la couronne polaire, compatible avec l’orientation des
cavite´s X observe´es sur le limbe.
– La pre´sence de minima de tempe´ratures de brillance, associe´s au mate´riau Hα.
On ne peut exclure par ailleurs un effet d’altitude du filament, qui peut inde´pendamment de
l’environnement coronal, provoquer a` lui seul une de´pression de forte amplitude.
De par les contraintes techniques, qui limitent les mesures de tempe´ratures de brillance
absolues, la radio ne fournit pas ’facilement’ les parame`tres physiques de cette cavite´, tels que
la densite´, ou la tempe´rature e´lectronique. Cependant, les ve´rifications mene´es par rapport a` la
lumie`re blanche sugge`rent que des ordres de grandeur pourront eˆtre apporte´s dans l’avenir. Ces
difficulte´s techniques ne sont pas le fait d’un instrument particulier, et on retrouve le proble`me
dans tout le spectre radio. En pratique, les mesures EUV de densite´s dans les cavite´s sont
soumises a` d’autres contraintes techniques, lie´es aux faibles contrastes de ces structures sur le
fond du ciel. L’avantage de la radio, est ici de pouvoir localiser l’emplacement de la cavite´ vis-





Fig. 4.14 – Effet d’une cavite´ coronale seule, sur la tempe´rature de brillance. En trait plein, pas
de cavite´, et tempe´rature coronale Tc = 1.5× 106K. En pointille´, meˆme tempe´rature, mais une
cavite´ est pre´sente, avec un de´ficit en densite´ d’un facteur 2 ; en tirete´, de´ficit d’un facteur 4.
La ligne verticale en pointille´ marque la fre´quence d’observation discute´e principalement dans
ce me´moire (λ ∼ 70 cm).
chapitre nous pre´sentons plusieurs cas d’e´ruptions de filaments, qui appuient l’ide´e de cavite´, et
montrent comment celle-ci e´volue au cours de l’e´ve´nement.
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5.1 Introduction
Ce chapitre pre´sente des observations de filaments dans leur phase e´ruptive sous un as-
pect entie`rement nouveau dans le domaine me´trique et de´cime´trique. Pour la premie`re fois, il
est possible d’e´tudier ce genre d’e´ve´nements autrement que par les e´missions non thermiques,
qui localisent indirectement les sites d’acce´le´ration de particules. Les observations qui suivent
montrent la contrepartie radio du filament et la replacent dans le contexte des observations X,
EUV ou en lumie`re blanche, ce qui permet de suivre son comportement dynamique au cours de
la Disparition Brusque, ainsi que la restructuration de la couronne sous la forme de de´pressions
transitoires, analogues a` celles observe´es en UV ou en X. Ces phe´nome`nes e´ruptifs inaugurent
une nouvelle classe d’e´ve´nements radio a` faible bilan e´nerge´tique, donnant acce`s a` des diagnostic
radio thermiques lie´s aux cavite´s de filaments, ou aux pertes de masse e´ventuelles conse´cutives
a` l’e´jection ; ils montrent un couplage fort avec les observations EUV, et font le lien avec le
de´veloppement a` grande e´chelle des e´jections de masse dans le champ de vue des coronographes.
83
5.2. E´ruptions de filaments et e´jections de masse coronale 84
5.2 E´ruptions de filaments et e´jections de masse coronale
La litte´rature sur les e´jections de masse coronale (CMEs) regroupe une somme conside´rable
d’observations couvrant les altitudes proches de la surface solaire, jusqu’au milieu interplane´taire
et l’environnement ge´omagne´tique terrestre. L’inte´reˆt croissant porte´ aux questions de Me´te´o-
rologie de l’Espace encourage les efforts de recherche vers ce genre de manifestations e´ruptives.
Contrairement a` l’impact re´current des trous coronaux sur le ge´omagne´tisme, qui laisse espe´-
rer une pre´vision re´aliste possible, les e´jections de masse coronale, qui s’accompagnent d’effets
ge´omagne´tiques ponctuels, ont une fre´quence ale´atoire. L’usage et la pratique permettront dans
les prochaines anne´es de mieux cibler les besoins des utilisateurs en terme de pre´vision des
e´ve´nements solaires. Mis a` part ces conside´rations d’ordre pratique, ces e´ve´nements font partie
inte´grante du cycle d’activite´ de notre e´toile, dont le milieu interplane´taire tout entier, et pas
seulement les satellites, subit l’impact.
Les e´jections de masse coronale sont couramment observe´es par les coronographes embarque´s
dont le disque occulteur permet, en l’absence d’atmosphe`re, d’observer par diffusion Thomson
les structures a` faible contraste de la haute couronne solaire. De la photosphe`re a` la couronne
moyenne, les signatures de CMEs existent dans les domaines optiques, EUV, X, et bien en-
tendu, en radio dans les domaines me´triques et de´cime´triques. Dans le milieu interplane´taire,
les spectrographes radio, la scintillation et les mesures in situ de champ magne´tique, de densite´
et de vitesse du vent solaire, permettent de comple´ter cette approche. Devant l’impossibilite´
de re´sumer en quelques pages un tel historique observationnel et the´orique, nous nous atta-
cherons, apre`s une bre`ve introduction aux CMEs et aux e´ruptions de filaments, aux signatures
moins conventionnelles, ce que Hudson et Cliver (2001) appellent L’observation des CMEs sans
coronographes.
5.2.1 Proprie´te´s ge´ne´rales
Les disparitions de filaments regroupent sous une meˆme de´nomination deux phe´nome`nes
distincts e´tudie´s depuis le de´but du 20e sie`cle dans les raies chromosphe´riques (d’Azambuja et
d’Azambuja, 1948). D’un coˆte´, les disparitions thermiques, qui correspondent a` un e´chauffement
du mate´riau Hα sans destruction de la structure magne´tique, de l’autre les disparitions dyna-
miques entraˆınant l’e´jection du filament et occasionnellement une e´jection de masse coronale
(dans la suite nous utiliserons l’acronyme anglo-saxon CME).
Apre`s la de´couverte des CMEs au de´but des anne´es 70 (Tousey, 1973), et l’essor des observa-
tions spatiales, le lien entre les deux phe´nome`nes a e´te´ rapidement e´tabli. Conside´rant l’ensemble
des observations, les e´tudes syste´matiques montrent qu’entre 50 et 80 % des CMEs sont associe´s a`
une activite´ sur le disque, ce qui correspond au fait qu’une partie des CMEs observe´s concernent
des e´ve´nements derrie`re le limbe. Parmi les CMEs ayant pour origine le disque faisant face a` la
Terre, une grande majorite´ est associe´e a` des e´ruptions de filaments, allant de la moitie´ (Gosling
et al., 1974), jusqu’a` pre`s de 70-80% (Munro et al., 1979), et ceci inde´pendamment du cycle
solaire (Webb et Hundhausen, 1987; St. Cyr et Webb, 1991). Cette tendance tre`s nette, qui
s’est confirme´e par la suite, cache cependant l’existence de deux classes de CMEs, l’une lie´e aux
e´ruptions de filaments quiescents, et l’autre associe´e aux re´gions actives, et a` leurs filaments.
Ces deux familles se caracte´risent par des proprie´te´s physiques diffe´rentes, et notamment une
vitesse plus importante pour les CMEs lie´s aux re´gions actives, qui s’accompagnent, en plus de
LDEs5 impulsifs, d’e´ruptions optiques. Les e´ve´nements radio que nous pre´sentons dans la suite
5LDE : Long Duration Event





Fig. 5.1 – a) Observation d’une e´jection de masse coronale par lasco-C2 le 19 mai 1998, le front,
la cavite´, et le filament sont indique´s sur cette se´rie d’images pre´sente´es en vide´o inverse. (source
NRL). b) E´volution dynamique du filament et de la cavite´ d’une e´jection de masse coronale le
1er juin 1988. Les deux structures subissent la meˆme acce´le´ration et finissent a` la meˆme vitesse.
D’apre`s Hundhausen (1998).
de ce chapitre se rapportent a` la premie`re classe, celle des e´ruptions de filaments aux signatures
e´nerge´tiques X et UV faibles, et sans e´ruptions optiques.
Du fait de l’e´troite association CMEs/e´ruptions de filaments, un sche´ma ’classique’ des e´jec-
tions de masse coronale est ge´ne´ralement e´voque´ (Webb, 1998). Celles-ci se pre´sentent sous la
forme d’un front, d’une cavite´, et d’un noyau brillant ge´ne´ralement associe´ au filament. L’e´vo-
lution temporelle de cette structure tripartite montre que les trois composantes subissent ge´ne´-
ralement une meˆme e´volution dynamique (acce´le´ration ou de´ce´le´ration) et font donc partie du
meˆme syste`me magne´tique. La figure 5.1a pre´sente une observation d’un CME ’typique’, par
l’instrument soho/lasco, montrant la configuration tripartite pre´cite´e. En b), l’e´volution tem-
porelle d’un CME de l’e`re smm illustre les caracte´ristiques dynamiques des e´jections de masse ;
les filaments ont au maximum une vitesse e´gale a` celle du front ou du haut de la cavite´, ce qui
pourrait sugge´rer qu’ils ne sont pas l’agent moteur du phe´nome`ne meˆme (Hundhausen, 1998).
De manie`re plus convaincante, certaines observations, notamment dans les phases initiales du
de´veloppement, montrent une expansion de la cavite´ avant que le filament ne bouge (Hundhau-
sen, 1987). De meˆme, l’acce´le´ration que subissent certains CMEs au cours de leur propagation
dans la moyenne et haute couronne exclut des trajectoires de type balistique.
La morphologie des e´jections de masse pre´sente en re´alite´ un sche´ma plus complexe que ne
le laisse supposer cette vue acade´mique en trois parties. D’une part, la visibilite´ du filament
dans le champ du coronographe de´pend, en raison de la diffusion Thomson sur les e´lectrons
libres, du taux d’ionisation du mate´riau filamentaire. De fait seuls 25% des CMEs observe´s
par smm pre´sentaient un noyau brillant (Hundhausen, 1998). D’autre part l’aspect global du
CME de´pend de l’e´chelle d’e´nergie conside´re´e, de la plus faible, lie´e a` l’apparition dans le champ
de vue du coronographe de structures lentes et amorphes, jusqu’aux CMEs rapides associe´s
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aux e´ruptions (Howard et al., 1985). Comme nous le verrons par la suite dans les e´ve´nements
pre´sente´s, l’e´tendue spatiale du CME n’est pas lie´e a` la libe´ration d’e´nergie sous forme d’e´missions
e´lectromagne´tiques (X, EUV ou radio), qui reste marginale vis-a`-vis des e´nergies magne´tiques et
me´caniques. Il est probable que le moteur d’expansion du CME soit lie´ a` l’e´nergie magne´tique
stocke´e dans la structure, comme le sugge`rent Vourlidas et al. (2000) par exemple.
Le dernier point d’interrogation concernant les CMEs est leur ge´ome´trie re´elle. Quel que
soit en effet le mode d’investigation, on rame`ne toujours l’observation d’une structure tridimen-
sionnelle a` une ou deux dimensions. Le fait que l’on puisse observer une meˆme structure sous
plusieurs angles diffe´rents complique artificiellement la classification. L’existence de CMEs pre´-
sentant une structure nettement he´lico¨ıdale en est une bonne illustration, dans la mesure ou`
il s’agit d’e´ve´nements similaires a` celui pre´sente´ a` la figure 5.1a, mais vus vraisemblablement
dans l’axe du filament (voir par exemple Dere et al. 1999, qui donnent une proportion d’environ
25 a` 50 % de tubes de flux torsade´s pour les deux premie`res anne´es de lasco). Un deuxie`me
exemple est la distinction entre les CMEs halos (Howard et al., 1982), et les CMEs classiques
observe´s sur le limbe. Il ne fait a` l’heure actuelle plus de doute que les deux cate´gories n’en font
qu’une en re´alite´, mais il reste tre`s difficile de lier les deux en un seul mode`le tridimensionnel.
La future mission stereo devrait permettre de re´soudre cette ambigu¨ıte´. Dans la suite de ce
chapitre, nous n’entrerons pas plus loin dans les de´tails morphologiques, nous contentant de faire
la distinction entre les e´jecta lents et amorphes, et les CMEs plus classiques.
En terme de masse, les e´tudes syste´matiques mene´es sur les premie`res expe´riences donnent
des valeurs de l’ordre de ∼ 1015g (Howard et al., 1985; Hundhausen et al., 1994), ce qui est com-
parable a` la masse des filaments eux meˆmes, entre 1013− 1017g (pour des densite´s e´lectroniques
dans les filaments de l’ordre de 1010 − 1011cm−3, Tandberg-Hanssen 1995). Les marges d’erreur
dans ce genre d’estimations sont relativement importantes, dues d’une part aux proble`mes de
calibration, et d’autre part a` la ge´ome´trie re´elle de la structure observe´e sur le coronographe,
puisque le seul parame`tre disponible est la densite´ inte´gre´e le long de la ligne de vise´e. Par
ailleurs, l’augmentation du nombre de CMEs de´tecte´s par rapport aux missions pre´ce´dentes
sugge`re un effet de se´lection des e´ve´nements faibles, en raison de la meilleure sensibilite´ des co-
ronographes re´cents. Les re´sultats pre´liminaires pour le coronographe lasco, a` bord de soho, ne
rendent pas compte des proble`mes de masse et de dynamique. Sur un e´chantillon d’une dizaine
de cas, Vourlidas et al. (2000) donnent des masses entre 1014− 1016g ; ils e´tablissent par ailleurs
que l’e´nergie totale, comprenant un terme cine´tique, potentiel et magne´tique reste approximati-
vement constante. Le fait que l’e´nergie magne´tique de´croisse au profit des deux autres termes,
sugge`re que ces structures puisent leur e´nergie dans la de´tente du tube de flux lie´ au CME. Les
vitesses se re´partissent selon les deux classes dont nous avons parle´ plus toˆt, entre 20 et 2000
km.s−1 ; dans les faits, les CMEs lie´s aux e´jections de filaments quiescents sont plus lents que
ceux associe´s aux e´ruptions dans les re´gions actives (McQueen et Fisher, 1983).
5.2.2 Signatures observationnelles
Hormis l’imagerie directe dans le domaine optique, qui permet de suivre sur le disque l’e´volu-
tion temporelle du filament (dynamique ou thermique), et la coronographie, plusieurs signatures,
X, EUV, ou radio, existent sur le disque.
L’observation routinie`re du flux X par les satellites ame´ricains goes a montre´ que la plupart
des e´ve´nements e´taient lie´s a` des e´missions X (LDE pour Long Duration Events) comme le
montre la courbe infe´rieure de la figure 5.1b. Pour la classe qui nous inte´resse ici, on trouve
ge´ne´ralement des signatures non impulsives, que les te´lescopes spatiaux EUV et X permettent
d’associer a` la formation d’arcades post-e´ruptives, a` l’emplacement initial du filament. Les e´tudes
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syste´matiques pre´cite´es ont re´ve´le´ l’association statistique entre les LDEs et les CMEs, a` hauteur
de 50 a` 70%, tandis que l’association avec les e´ruptions, au sens e´ruptions optiques, est, elle,
beaucoup plus faible (< 40%, Webb et Hundhausen 1987; St. Cyr et Webb 1991). La comparaison
des temps de de´marrage des CMEs sur le disque, par extrapolation, et ceux marquant le de´but
des LDEs, tend a` montrer qu’aucun des deux phe´nome`nes n’entraˆıne l’autre, mais qu’ils sont
tous deux la signature d’un meˆme e´ve´nement, impliquant une restructuration a` grande e´chelle
du champ magne´tique (Webb, 1998; Zhang et al., 2001).
L’essor des te´lescopes X et EUV a re´ve´le´ l’existence sur le disque de signatures indirectes de
CMEs. Les de´pressions transitoires apparaissent dans une large gamme de longueurs d’ondes,
depuis les rayons X mous jusqu’au domaine EUV. Observe´es de`s les premie`res expe´riences em-
barque´es (Rust et Hildner, 1976), elles regroupent sous un seul terme plusieurs phe´nome`nes
diffe´rents. Elles sont tout d’abord observables sur le limbe lors des phases initiales des CMEs,
a` basse altitude, soit en lumie`re blanche, dans le champ des coronographes, soit graˆce aux te´-
lescopes EUV ou X (Dere et al., 1997). Peu d’observations spectroscopiques existent, mais elles
ont ne´anmoins montre´ que ces de´pressions transitoires correspondaient bien a` une excavation de
matie`re coronale et non a` un refroidissement rapide (Harrison et Lyons, 2000; Harra et Sterling,
2001). Celles observe´es sur le disque re´pondent a` une ge´ome´trie quelque peu diffe´rente, lie´e en
fait a` la structure magne´tique de la zone e´ruptive. Initialement de´couverts par Rust et Hildner
(1976), les trous coronaux transitoires ont e´te´ re´cemment de´crits, graˆce aux missions yohkoh et
soho, dans diffe´rentes gammes de tempe´ratures, pour des e´ve´nements impliquant des structures
magne´tiques instables comme les sigmo¨ıdes (Manoharan et al., 1996; Sterling et Hudson, 1997;
Zarro et al., 1999). Dans le cadre des mode`les de filaments faisant intervenir les structures en
tubes de flux, des zones de de´pressions sont assimile´es a` l’ouverture progressive des lignes de
champ provoque´e par l’expansion du tube de flux.
La dernie`re manifestation sur le disque, lie´e a` une e´jection de masse coronale, est l’existence
d’ondes de choc initialement observe´es dans les anne´es 60 dans la chromosphe`re (ondes de
Moreton). Avec l’instrument eit, une nouvelle classe d’ondes (dites ’eit’) a e´te´ de´tecte´e sans que
le lien avec les ondes de Moreton soit clairement e´tabli (Thompson et al., 1999). De plus, comme
le souligne Delanne´e (2000), un certain nombre d’e´ve´nements de ce type sont vraisemblablement
associe´s a` tort a` des ondes.
Dans le domaine radio, il est une fois de plus ne´cessaire de faire la distinction entre les
diffe´rentes longueurs d’onde. Le domaine centime´trique court permet de suivre le mouvement
du filament ou de la protube´rance, comme le montre la figure 5.2. On y voit une observation assez
exceptionnelle d’un envol de protube´rance suivi par le radiohe´liographe de Nobeyama (Japon)
a` 17 GHz (λ = 1.76 cm) au dela` du limbe, a` pre`s de 1R¯ d’altitude (Hanaoka et al., 1994).
Les manifestations me´triques et de´cime´triques des CMEs ou des e´ruptions de filaments rap-
porte´es jusqu’a` pre´sent, consistent en des e´missions non-thermiques (voir Pick 1999, pour une
revue). Comme cela est indique´ au chapitre 2 de ce me´moire, les diffe´rents types de sursauts
sont lie´s a` des situations physiques particulie`res, chocs, expulsion de matie`re ou restructuration
coronale. Dans tous les cas, ces e´missions peuvent indiquer indirectement l’emplacement des
sites d’acce´le´ration de particules, intervenant aux diffe´rents stades des e´ruptions de filament ou
de CMEs. D’une manie`re ge´ne´rale, le diagnostic radio traduit la restructuration de la couronne
a` la suite d’une modification meˆme locale de la structure magne´tique.
La figure 5.3 montre, pour l’e´ve´nement du 6 novembre 1997, les sites d’e´missions radio a`
diffe´rentes e´tapes du de´veloppement d’un CME lie´ a` LDE impulsif (Maia et al., 1999). Les sites
d’acce´le´ration de´duits des observations radio et coronographiques correspondent au de´veloppe-
ment late´ral extreˆmement rapide du CME, qui entraˆıne, sur son passage, l’ouverture successive
des lignes de champ initialement ferme´es.
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Fig. 5.2 – E´ruption de protube´rance suivie par le radiohe´liographe de Nobeyama a` 17 GHz.
D’apre`s Hanaoka et al. (1994).
410 MHz, 1154:45 UT 327 MHz, 1156:00 UT 236 MHz, 1157:26 UT 164 MHz, 1201:00 UT
Fig. 5.3 – De´veloppement d’une e´jection de masse coronale observe´e par le radiohe´liographe de
Nanc¸ay le 06 novembre 1997. L’observation multi fre´quences montre le de´veloppement late´ral
successif, dans les toutes premie`res phases du CME. L’image est en vide´o inverse et les sources
apparaissent sombres. D’apre`s Maia et al. (1999).
Dans la suite de ce chapitre, nous pre´sentons de nouveaux diagnostics radio dans l’e´tude des
e´ruptions de filament et du de´marrage des e´jections de masse coronale, base´s essentiellement
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sur l’e´mission thermique. Le point commun aux trois e´ve´nements est la gamme d’e´nergie libe´re´e
sous forme d’e´mission X, EUV ou radio non thermique sensiblement infe´rieure aux cas tradi-
tionnellement observe´s. Les trois Disparitions Brusques que nous de´crivons sont relatives a` des
filaments hors re´gions actives, et sont associe´es a` de faibles LDEs non impulsifs observe´s par le
satellite goes. Le premier cas se classe a` part, et est lie´ plus directement au phe´nome`ne de perte
de masse intervenant au cours d’une DB. Les deux autres e´ve´nements permettent notamment
de faire le lien entre l’amplitude et le de´veloppement du CME, et de l’e´ruption de filament qui
l’accompagne.
5.3 E´ve´nement du 02 septembre 1999
Il s’agit d’une observation6 particulie`rement comple`te en termes de couverture multi-longueur
d’onde, impliquant l’he´liographe nume´rique de Meudon, le radiohe´liographe de Nanc¸ay, le te´les-
cope soho/eit, et le coronographe soho/lasco. Elle montre l’e´ruption d’un filament localise´
a` proximite´ d’une re´gion active, et la restructuration coronale sur une large e´tendue spatiale.
Pour la premie`re fois, la radio me´trique et de´cime´trique pre´sente, en plus de faibles e´missions
non thermiques, le de´veloppement d’une large de´pression de brillance, similaire a` celles que l’on
peut observer plus classiquement dans le domaine X ou UV.
Dans ce qui suit, nous rappelons en premier lieu les principales e´tapes de l’observation multi-
longueur d’onde, puis nous cherchons quels enseignements supple´mentaires apporte le diagnostic
radio, enfin, nous verrons que l’e´volution temporelle permet de replacer cet e´ve´nement dans une
classe particulie`re de mode`le d’e´ruptions de filaments.
5.3.1 Observations
Le 2 septembre 1999, un filament quiescent a` proximite´ des re´gions actives noaa 8686 et
8679 subit une Disparition Brusque observe´e a` l’observatoire de Meudon graˆce a` son he´liographe
Hα. Le filament e´ruptif, marque´ e sur la figure 5.4a, a` proximite´ des deux re´gions actives et
entoure´ de trois autres filaments (a,b,c), s’inclut donc dans une configuration magne´tique multi
polaire. Apparu 3 jours avant l’e´ruption dans l’environnement du filament c, il subit, jusqu’a`
l’e´ve´nement, une lente e´volution qui l’ame`ne a` s’e´loigner des re´gions actives et probablement a`
s’e´lever dans la couronne comme en te´moigne l’absence de ligne neutre clairement de´finie.
Le jour de l’e´ruption, le filament est e´galement observe´ en radio de´cime´trique, a` 410.5 MHz
et a` 327 MHz (figure 5.4b), comme une de´pression de brillance par rapport au Soleil calme. Il
s’agit donc la` d’un contre-exemple par rapport aux re´sultats statistiques sur l’observation des
filaments a` proximite´ des re´gions actives (voir le chapitre 4). Sa visibilite´ tient peut-eˆtre a` son
altitude e´leve´e.
La Disparition Brusque en elle-meˆme survient entre 11 : 40 et 11 : 47 TU. Elle est cependant
pre´ce´de´e par une phase d’activite´ du filament de´butant de`s 9 : 15 TU, au cours de laquelle sa
morphologie se modifie sous l’effet d’un e´tirement et visiblement d’une rotation autour de son
axe. Progressivement, et jusqu’a` l’e´ruption, le filament disparaˆıt du centre de la raie Hα mais
devient visible dans l’aile bleue, indiquant une monte´e progressive. Alors que le filament a situe´
sous le filament e´ruptif n’est absolument pas perturbe´ au cours de l’e´ve´nement, la disparition
dynamique de e s’accompagne d’une activite´ accrue au niveau des filaments b et c. Elle est
observable aussi bien en Hα, par des mouvements d’agitation, que sur les donne´es eit dans la
6Cet e´ve´nement a fait l’objet d’une publication dans la revue Astronomy & Astrophysics sous la re´fe´rence :
Marque´ et al., 374, 316-325, 2001.
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Fig. 5.4 – a) Observation pre´-e´ruptive de la re´gion du filament a` l’e´tude, marque´ e. Les polarite´s
magne´tiques sont indique´es tout comme les deux re´gions actives. b) Observation pre´ e´ruptive par
synthe`se d’ouverture a` 327 MHz. La de´pression associe´e au filament est indique´e par la fle`che.
raie du Fer XII, par le de´veloppement d’embrillancements le long du corps des filaments. Le
devenir du filament e´ruptif est quelque peu incertain, mais les images eit semblent indiquer
qu’il n’est pas e´jecte´ du Soleil, mais finit par retomber apre`s une trajectoire plutoˆt Nord–Ouest.
L’e´ve´nement radio est synthe´tise´ sur la figure 5.5a. La disparition dynamique du filament
est marque´e par un sursaut radio multi fre´quences, visible sur l’image de 11 : 52 TU, et dont le
profil temporel est celui d’un continuum. Son apparition a` 11 : 48 UT survient dans le de´but de
la phase acce´le´re´e de la disparition brusque. Le de´veloppement important de la de´pression radio,
imme´diatement apre`s le sursaut, est le point nouveau ici. Compare´e a` la de´pression pre´-e´ruptive,
sa profondeur est plus importante, et ses dimensions, plus grandes (0.7 au lieu de 0.2R¯ pour
sa longueur). E´tant donne´ que le filament disparaˆıt rapidement, d’apre`s les donne´es eit, il n’est
pas possible de l’associer a` cette nouvelle de´pression.
A` la pre´cision de pointage pre`s, la localisation des diffe´rents sursauts se trouve au dela` de la
ligne neutre de´limite´e par le filament a, comme le montre la figure 5.5b. La composante me´trique
du sursaut est situe´e a` proximite´ des boucles coronales e´mergeant de la re´gion active sud. De cette
composante naˆıt, dans la continuite´ du premier sursaut, un orage de bruit me´trique pre´sentant
une lente de´rive spatiale vers le sud. Cette de´rive est temporellement associe´e a` l’e´mergence
dans le champ de vue du coronographe lasco-C2 d’une structure amorphe de vitesse similaire
a` celle de l’orage (< 100 km.s−1). Il ne s’agit pas d’une e´jection de masse en tant que telle,
et la structure disparaˆıt progressivement en moins de deux heures. Elle est en tout cas tre`s
similaire a` des observations conjointes, entre le radiohe´liographe et le satellite smm au de´but des
anne´es 80, qui liait la naissance d’orages de bruit a` l’apport de matie`re dans la haute couronne
(Kerdraon et al., 1983). Par rapport a` ces observations ante´rieures, le pre´sent e´ve´nement donne
une vue d’ensemble plus comple`te, depuis la surface, jusqu’au niveau du coronographe. La dure´e
de l’orage correspond a` celle du faible LDE observe´ sur goes, et il prend fin approximativement
lorsque la de´pression radio disparaˆıt.
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a
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Fig. 5.5 – a) E´ve´nement radio a` 327 MHz. La carte en haut a` gauche est une carte de synthe`se
re´alise´e sur 3 heures d’inte´gration. Les autres images montrent le de´veloppement de la de´pression
post-e´ruptive apre`s le sursaut qui apparaˆıt a` 11 :52 TU, et sa disparition apre`s 14 :00. Le phe´-
nome`ne d’aliasing est repre´sente´ en pointille´ sur la carte supe´rieure du milieu. b) Emplacement
du sursaut radio multi-fre´quences, et de´veloppement de l’orage de bruit dans le voisinage de la
re´gion active Sud.
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5.3.2 Discussion et interpre´tation
Tous ces e´le´ments te´moignent d’une restructuration a` grand champ dans la couronne conse´cu-
tive a` l’e´ruption du filament e. Plusieurs indices observationnels de´taille´s dans l’article montrent
des signatures ’classiques’ de de´part de CMEs, bien qu’aucun ne soit observable sur C2. Ap-
paraissent notamment des trous transitoires autour du site e´ruptif, similaires, sur une e´chelle
spatiale plus petite, a` ceux observe´s par exemple par Manoharan et al. (1996). La de´pression
radio post e´ruptive est dans le cadre de cet article conside´re´e comme la premie`re contrepartie
radio des pertes de masse observe´e en UV et en X. Celle-ci, estime´e d’apre`s la profondeur de la
de´pression vis-a`-vis du Soleil calme, est de l’ordre de 3×1014g, soit environ 10 % de la masse ty-
pique d’un CME. On a donc, graˆce au diagnostic radio, une estimation inde´pendante des pertes
de masse conse´cutives a` ce genre d’e´ve´nements.
L’accumulation d’indices observationnels montre que cet e´ve´nement posse`de plusieurs des
caracte´ristiques d’e´ruptions de filament plus ’classiques’, mais avec un budget d’e´nergie beaucoup
plus petit, comme en te´moignent les faibles e´missions non thermiques, le faible LDE, et l’absence
d’e´jection de masse coronale. Ne´anmoins, tous ces indices montrent une restructuration de la
couronne a` large e´chelle, et en tous cas, loin du filament e´ruptif lui-meˆme. Le de´veloppement
d’arcades ’post e´ruptives’ a lieu entre les deux re´gions actives, les e´missions radio non thermiques
sont localise´es au sud de la re´gion active sud, et la croissance de l’orage en co¨ıncidence avec
l’apparition de matie`re a` pre`s de 1 R¯ d’altitude en sont autant de preuves. Dans ce contexte,
on peut dire que l’e´ruption du filament n’est qu’une des signatures d’une instabilite´ a` plus grande
e´chelle. La se´quence temporelle et les faibles signatures e´nerge´tiques de´crites ici sont compatibles
avec ce que peut pre´dire un mode`le du type Breakout de´veloppe´ par Antiochos et al. (1999). Ce
mode`le s’efforce de concilier des faits observationnels comme la haute instabilite´ des structures
multipolaires, et l’impossibilite´ the´orique d’ouvrir comple`tement une structure magne´tique de
type ’force-free’. Meˆme si l’e´chelle spatiale n’est pas la meˆme, le mode`le de´crit, apre`s une phase
d’e´volution lente, une phase e´ruptive amorce´e par un phe´nome`ne de reconnexion a` haute altitude,
ou loin du filament.
5.3.3 Article
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Abstract. We present a multi wavelength observation of a filament eruption occurring on September 2nd 1999.
The slow pre–event evolution of the filament ends with energy release signaled by a faint radio burst observed
with the Nanc¸ay Radioheliograph and a faint LDE. The restructuring of a large area around the site of the
eruption was monitored both with soho/eit observations as well as with the radio data. A moving noise storm
occurred in the vicinity of the initial radio burst in coincidence with a faint coronal brightening observed with
the lasco coronagraph; no Coronal Mass Ejection was seen. On a smaller energetic scale, this event presents
several manifestations of coronal disturbances observed in many CME associated events. Finally, it makes the
link between previous studies on noise storm onsets and coronal restructuring.
Key words. Sun: corona – Sun: filament – Sun: radio radiation – Sun: activity
1. Introduction
Filament disappearances involve a large range of struc-
tures and phenomena observed at different wavelengths.
They have been observed in Hα since the beginning of
daily surveys of solar activity, and they have been called
“Disparition brusque” (DB, d’Azambuja & d’Azambuja
1948). In fact, this term is associated with two different
classes of events: thermal events, due to simple heating of
the cold and dense material of the filament, and dynamic
ones (filament eruptions) involving ascending motion of
material into the corona. This article deals with this sec-
ond category.
Since Skylab, it has been known that prominence erup-
tions can be associated with magnetic reconfigurations
leading to loop heating observed in X rays as LDE (Long
duration Events, Pallavicini et al. 1977) and in the cen-
timeter range as GRF (Gradual Rise and Fall, Hudson &
Ohki 1972). In addition, large scale morphological changes
are generally observed in the topology of the loop systems
(Uchida 1998). Coronal and interplanetary disturbances
such as CMEs (Coronal Mass Ejections) are also associ-
ated with filament eruptions and they are seen both for ac-
tive region filaments and quiescent filaments (Hundhausen
1999; Webb 1998).
Send offprint requests to: Ch. Marque´,
e-mail: christophe.marque@obspm.fr
In the absence of Hα flare, radio observations of promi-
nence eruptions mostly involve noise storm emissions and
only a few are available. Noise storms are the most fre-
quent non-thermal emissions in the meter and decame-
ter range. Spectral observations show continuum emission
and superimposed narrow-band and short-duration type I
bursts. Noise storms are emitted by accelerated electrons
in closed magnetic loops. The emission takes place at the
plasma level, as attested by their high degree of polariza-
tion corresponding to O-mode (see monograph by Elgarøy
1977). Thus, the observation of noise storms at one fre-
quency indicates the specific critical electron density.
While filaments themselves have been observed for
years at centimeter and short decimeter wavelengths as de-
pressions in brightness temperature (Hiei et al. 1986), ob-
servations performed in the meter range do not show a sys-
tematic association between filaments and radio features,
source or depression (Alissandrakis & Lantos 1996). In the
long decimeter range, Delouis (1999) and Marque´ et al.
(1999) have recently shown for the first time, filaments as
brightness depression on the disk at 410 and 327 MHz.
This paper outlines an example of filament eruption
observed in Hα, EUV, SXR and radio wavelengths, occur-
ring on September 2nd 1999. After a slow evolution, a faint
radio burst marks the beginning of the optical, UV and ra-
dio event. Subsequent coronal modifications are observed,
such as dimmings in EUV and for the first time, in radio,
as well as a noise storm onset. The paper is organized as
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Fig. 1. a) Meudon Hα overview of the pre–eruptive region at 07:20 UT. Active region numbers are given by noaa. The magnetic
field polarity is marked as indicated by soho/mdi. The circled cross indicates the mean polarity of the underlying area without a
strong magnetic gradient. b) Synthesis map performed between 08:22 UT and 10:22 UT at 327 MHz (92 cm-λ). The depression
associated with the filament is pointed out by the arrow on the decimetric map. The beam of the telescope is indicated to the
upper right.
follows: we present a brief overview of the instruments and
radio imaging methods (Sect. 2), then give an extensive
multi wavelength description of the event (Sect. 3), we
propose an interpretation in terms of large scale coronal
modifications (Sect. 4), and finally give some concluding
remarks.
2. Instruments
The Nanc¸ay Radioheliograph (hereafter nrh) is a T–shape
interferometer operating in the meter and long decime-
ter range (150–450 MHz). It has been upgraded to pro-
vide high–time resolution 2d–images (Kerdraon & Delouis
1997). In November 1998, an antenna was added to the
North–South branch, giving a twofold better resolving
power. To monitor the sporadic activity of the sun, such
as radio bursts, intensity and polarization images are pro-
duced at a rate up to 8 im/s. Table 1 summarizes the tech-
nical characteristics of the nrh. The resolution is given for
each of the 1–d arrays; instantaneous 2–d images have a
lower resolution, because the longer baselines are not cur-
rently used.
Using an aperture synthesis mode, we can also study
quiet sun features such as coronal holes, streamers or
the coronal plateau, which is the radio counterpart of
the streamer belt that surrounds the Sun (Lantos &
Alissandrakis 1999). The Earth rotation provides a bet-
ter Fourier plane coverage and thus the quality of radio
maps is improved as well as the sensitivity. Nevertheless,
moderate or strong permanent noise storms can prevent
the calculation of reliable synthesis maps since they have
high temporal variations in flux and brightness temper-
ature. We use the two modes of data reduction in this
article, producing a pre–event 2 hour synthesis radio map
Table 1. Technical overview of the NRH.
Stand. freq. (MHz): 164.0, 236.6, 327.0, 410.5, 432
Stand. wavelengths (m): 1.83, 1.27, 0.92, 0.73, 0.69
E–W array: 16 “wide band” dipoles + 2 × 10 m dishes
+ 1 × 7 m dish
Baseline: 50 m to 3200 m
Resolution: 1.4′ (164 MHz) to 31′′ (432 MHz)
N–S array: 24 × 5 m dishes + 1 × 7 m dish
(since Nov. 98)
Baseline: 54 m to 2400 m
Resolution: 3.4′ (164 MHz) to 1.3′ (432 MHz) (δ = 23◦)
in order to show the main solar features, and we follow
the eruption with high time resolution images (essentially
2 images/s and 1 image/128 s). On the chosen day, the
pointing accuracy was limited to 0.05 R, about 50
′′.
In addition to radio data, detailed coronal images
are available for this event. Large–scale coronal images
were provided by the lasco-c2 instrument (Brueckner
et al. 1995) on board the soho spacecraft. soho/eit
(Delaboudinie`re et al. 1995) was used in order to fol-
low the dynamical behavior of the region under study in
EUV, as well as yohkoh/sxt (Acton et al. 1988) in soft
X-rays. Photospheric magnetic field observations are avail-
able from Kitt Peak and Mt Wilson (Solar Geophysical
Data, 1999) as well as from the soho/mdi experiment
(Scherrer et al. 1995). The Meudon Observatory provided
Ca ii K1v and Hα spectroheliograms, as well as an Hα
movie (wings and center of line).
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3. Observations
On September 2nd, 1999, after 11:45 UT, a filament
erupted in the south-western quadrant of the disk. The
eruption was preceded by various manifestations of EUV
activity in a wide region around the filament, and followed
by a faint ejecta and energy release in the vicinity of the
filament, including the acceleration of electrons which pro-
duced decimetric and metric radio emissions and, judging
from the time history of whole-Sun fluxes, plasma heating.
We first describe the context where the eruption occurred,
then discuss the dynamical disappearance of the filament
and changes in its environment and the overlying corona,
and finally present the observations of electron accelera-
tion and plasma heating and their timing with respect to
the eruptive event.
3.1. Overview: Filaments and active regions prior
to eruption
Figure 1a shows the filament which eventually erupted
(labelled e) and its environment, about four hours before
the eruption. The filament is broad and dark with recog-
nizable internal structure. Unlike other filaments, it does
not overlie a well-defined line of photospheric magnetic
field reversal, but a patchwork of weak magnetic polari-
ties. Three other filaments (a–c) lie in its surroundings,
as well as two active regions (noaa 8686: South 24 West
19; noaa 8679: South 34 West 14).
Filament e appears near 13 UT on August 31st, im-
mediately north of filaments a and c. It has two compo-
nents extending over ∼13◦ in longitude on September 1st.
AR 8686, east of filament e, grew in size and complexity
since its birth on August 28th, as shown by yohkoh/sxt
observations and by the appearance of a new sunspot on
September 1st. Between September 1st and 2nd filament
e became more compact in the east-west direction, and
broader in the north-south direction. Its trailing part was
bent northward as seen in Fig. 1. This is probably evi-
dence that new flux emerging in AR 8686 pushed mag-
netic structures ahead of the active region further to the
west.
Before its eruption, filament e was observed in absorp-
tion in coronal lines of the eit instrument, Fexii, Fexv,
Fe ix/x. The eruptive phenomenon was monitored in the
Fexii line every 15 min.
Radio observations performed with the nrh before the
eruption show a clear depression in the vicinity of fila-
ment e, in the decimetric range (410 MHz and 327 MHz,
respectively 73 cm-λ and 92 cm-λ). The radio dip is an
elongated structure overlaying the area between filament
e and the west part of filament c. The minimum of the
depression, indicated by an arrow in Fig. 1b is centered
over filament e. No clear dip is detected on metric maps
(not shown here) at 236.6 and 164 MHz (127 cm-λ and
183 cm-λ); while filament e is invisible at 164 MHz, a
faint decrease in brightness temperature is observed at
236.6 MHz in its vicinity. Other features on the decimetric
Fig. 2. Eruption of filament e in three positions in the Hα
line. Left–hand column: Hα + 0.5 A˚, middle: Hα, right–hand:
Hα− 0.5 A˚. The thick horizontal line is a length-scale of 1′.
map presented here are coronal holes (polar and equato-
rial holes on east limb), thermal emission from unresolved
loops in the vicinity of AR 8686, and a faint non-thermal
radio source above the west limb, probably a decaying
noise storm born on August 29th on the disk.
3.2. The eruptive event
Filament e, as observed in the Hα line, erupted between
11:40 and 11:47. We will hereafter consider a reference
time T0 = 11:45 UT for sorting the different steps of the
event.
3.2.1. The dynamical phase
The dynamical disappearance of filament e is illustrated
in the series of images in the center and wings of the Hα
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line i Fig. 2. The Hα movie shows that the filament ex-
pands and possibly rotates around its main axis between
9:15 and 10:00 UT. Parts of the structure became visible in
the blue wing during this period. After 10 UT the filament
consisted of two parallel roughly east-west directed lanes.
The southern one disappeared without becoming visible
in the wings. The northern part gradually appeared in
the blue wing since about 11:30 UT, but not in the red
wing. This is an additional indication that the filament
was rising. It disappeared from line center between 11:40
and 11:47 UT. Signatures in the blue wing are observed
until ∼12:30, but the orientation changed from predomi-
nantly east-west to north-south (e.g., 11:50 UT in Fig. 2),
and the feature moves north-westward in projection on
the disk. This shows that filament e undergoes a dynami-
cal disappearance and is pushed towards north-west. The
Hα movie shows an initially slow north-westward motion
which accelerated between 11:40 and 11:45 UT, just before
the filament disappeared from the line center image. eit
images show first the eruption of the filament towards the
north-west, and eventually its fall and destruction, back
to the surface.
The dynamical DB of filament e affects filament c
where conspicuous, apparently horizontal, motions are ob-
served beginning at 10:00 UT. After 11:00 UT (T0−45 mn)
eit observes bright elongated structures overlying the Hα
filament. These bright structures either reveal the heated
upper part of the filament (T ∼ 1.5 × 106K), i.e. a par-
tial thermal disappearance of the filament, analogous to
the case reported by Khan et al. (1998). Alternatively, the
bright structures can be sheared loops above the filament,
activated before the eruption of filament e. Filament c
eventually partially disappears during the eruption of fil-
ament e. Its disappearance is probably thermal, since ob-
servations in the blue wing of Hα reveal no significant
motions. The eit movie shows the time correlation of the
thermal disappearance of filament c and the dynamical
one of filament e. Despite its proximity to filament e, fila-
ment a is not affected by the eruption and does not present
any disturbances or activity triggered by the event.
A wide range of surrounding magnetic structures was
affected in the course of the eruption: a faint Hα rib-
bon appeared at the western side of filament c at 12:00
(T0 + 15 mn), see Fig. 2. After 13 UT, eit saw arcades
brightening in both active regions 8686 and 8679, and
loops (apparently non potential) interconnecting the two
active regions.
Much wider magnetic structures are involved in this
event. Prior to the eruption, large scale dynamical pertur-
bations are observed in the Fexii line of the eit instru-
ment at 11:00 UT (T0−45 mn), when transequatorial loops
linking AR 8686 and AR 8677 in the northern hemisphere
begin to kink. As illustrated in Fig. 3, a propagating fea-
ture starts from the south (AR 8686) at this time and
reaches the north (AR 8677) at 11:48 UT (T0+3 mn).
Observations performed with eit at 284 A˚ (Fexv),
despite a poor time resolution, show significant differences
between the pre event and post event configuration. In
Fig. 3. soho/eit running difference images of a pre–eruptive
event affecting a transequatorial loop between AR 8686 (south)
and 8677 (north); three different times are presented 11:12,
11:24 and 11:36 UT (respect. T0−33, T0−21 and T0−09 mn).
The moving structure is indicated by the arrow. The same loop
system is affected by the eruption of filament e.
Fig. 4. Difference of two eit images in the Fexii line at 10:00
and 14:00 UT. The former image has been corrected for the
differential solar rotation. Transient Coronal Holes (TCH1 and
TCH2) are indicated as well as the area of the dimming men-
tioned in the article.
this line (also at 195 A˚) Transient Coronal Holes appear
far away from the two AR, as new dimmings, but they
were already visible on yohkoh observations performed
before the event. Figure 4 shows the location of the two
transient corona holes, with difference images techniques
applied to eit images at 195 A˚ (Fexii), and taking into
account the solar rotation.
Radio manifestations of the event imply non thermal
emissions which will be discussed in the next section, and
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Fig. 5. Upper left image is a pre–eruptive synthesis radio map at 327 MHz (∼92 cm-λ) between 08:22 and 10:22 UT. The optical
limb is indicated by the white circle. The beam of the telescope is in the upper right corner. Other images show the evolution
of the event with time. The difference size and depth of the depression between the synthesis map and the next image (upper
middle) is partially due to image calculation. The burst A (see text) appears on upper right image. Aliasing, as indicated by
dash–dot circles, due to the array configuration, affects these raw images and explains why different images of the sun partly
overlap. The synthesis map (upper left image) does not suffer from such artifacts but cannot monitor the event with time. D1,
D2, D3 point out the three substructures within the main radio dimming (see text and Fig. 6 for more details).
an expanding radio dimming from the location of the ini-
tial depression. Figure 5 illustrates different steps of the
eruption at 327 MHz with instantaneous 2-d images, com-
pared to a pre-event synthesis map computed over two
hours (upper left image). The first two upper maps are pre
eruptive images; the main differences between them arise
from computational techniques, especially the visibility of
the depression which depends on the beam orientation,
and the accuracy of the quiet sun component measure-
ment. As the optical filament erupts, a radio burst occurs
(upper right image), and the width, the length and the
depth of the initial radio depression increase. Figure 6
presents the temporal evolution of the length and depth
of the radio depression at 410.5 MHz. For each available
image, a profile of minimum brightness was calculated as
a function of distance, along the main axis of the depres-
sion. Successive profiles taken during the whole observing
period were combined to give the grey scale plot in Fig. 6.
Three substructures are observed within the main dip, and
are denoted D1, D2 and D3. The total length of the dip is
roughly 0.7 R, compared to the size of the pre–eruption
depression ∼0.2 R. The north western part of the
radio depression (D1) expands from the time of the burst
up to 13:00 UT. The main part of the radio depression
is rather static: the D2 dip is located along the optical
filament a (with a pointing accuracy of ∼0.05 R). The
last dip (D3) appears in the vicinity of a dimming area
seen with eit during the eruption (see Fig. 4) and disap-
pears after 13:00 UT. The radio depression (D1+D2+D3)
slowly vanishes after 13:30 UT and is not seen after
14:00 (∼T0+2h).
3.2.2. Energy release
The localized source in the radio image at 11:52 UT in
Fig. 5 is part of a burst of 5–10 min duration observed at
all nrh frequencies and called hereafter burst A. It started
at T0 + 3 mn, i.e. during the rapid disappearance of the
Hα filament. Peak brightness temperatures are 8× 106 K
(164 MHz), 7×106 K (236.6 MHz), 5×106 K (327 MHz),
and <5× 106 K (410.5 MHz). They are too weak to make
the burst observable by spectrographs recording the whole
Sun flux. The time history of the radio emission, plotted in
the upper panel of Fig. 7, suggests that burst A is a broad
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Fig. 6. Evolution with time of the length and depth of the
radio depression along its main axis. On the right side are in-
dicated the three substructures born after the eruption. The
hatched area, about 11:50 UT, delineates the burst phase
while the arrow points towards the West direction. On the
left, the stamp image illustrates the method. The box delin-
eates the area where the analysis was performed. A profile,
along the main axis of the depression, is drawn (see text for
more details).
band continuum. At 164 MHz, the burst is followed by a
prolonged emission including rapid fluctuations. The time
profile is typical of noise storms, revealing the acceleration
of electrons to supra thermal energies which often occurs
near quiescent active regions.
The whole radio event is accompanied by a soft
X-ray long duration event. The soft X-ray burst observed
between 12:30 and 12:40 UT does not seem to refer to
the present event (lower panel of Fig. 7). The radio burst
occurs during the rise of the soft X-ray flux, while the
noise storm accompanies the decay. No Hα flare is re-
ported between 11:30 and 14 UT (SGD 667-II). Soft
X-ray structures in images obtained with yohkoh/sxt
may be related to this LDE. New loops are seen linking
both AR 8686 and AR 8679 as well as the surroundings of
filament a. A global brightening of AR 8679 and a south-
ward area is also observed during the LDE. The decreas-
ing phase of the LDE ends after 13:20 UT, approximately
10 min before the end of the noise storm. We will discuss
the possible relationships later.
The noise storm at 164 MHz starts at the same location
as the metric component of burst A. The source drifts
outward through the corona for about 30 mn and then
remains at an approximately stable position for one more
hour, where the emission eventually fades. The drift speed
of the source inferred from a linear fit to the height-time
plot of the radio source centroid in the bottom panel of
Fig. 8 is 91± 8 kms−1.
Radially above the noise storm, a faint rising fea-
ture appears above the occulting disk of the lasco-C2
Fig. 7. Time profile of the peak brightness temperature at four
frequencies, showing the initial broad band burst phase (burst
A) and the noise storm at 182 cm-λ. The lower panel presents
the X-ray flux curve as observed by GOES 8 within two chan-
nels: 1–8 A˚ and 0.5–4 A˚. The dashed line is the derivative of
the upper X-ray curve, giving the time of the energy release.
The peak in GOES curves between 12:30 and 12:40 is not as-
sociated with our event.
coronagraph at 12:30 UT, in a region where no white
light structure was seen before. The noise storm source
is superposed on a lasco difference image in the top
panel of Fig. 8. The coronagraphic feature is very faint,
but its centroid can be tracked in four difference images.
The projected heliocentric distance plotted in the bot-
tom panel of Fig. 8 increases at virtually the same speed
(92± 18 km s−1) as the underlying noise storm, but over
a longer duration. As no depression is observed on differ-
ence images at the previous location of the lasco feature,
it is not an outgoing blob of plasma. On raw images, the
lasco feature is rather the front of a broad swelling struc-
ture, invading the higher corona, but it does not look like
an usual jet or streamer. The position angle and direction
of motion of the noise storm and the white-light feature
are clearly different from the Hα filament, but seem to
correspond to the loops south of AR 8679 (Fig. 9).
4. Interpretation
The eruption of filament e reveals large scale magnetic re-
configurations, implying reconnection processes as seen by
the non thermal radio emission, and opening of magnetic
field lines as revealed by the dimmings.
4.1. Radio burst A and the eruption
eit movies of the event suggest the implication of large
scale arcades overlying both filament a and possibly fil-
ament e. Radio positions of the burst (see Fig. 9) with
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Fig. 8. Upper panel: emerging structure seen on lasco-c2
(running difference images) and with the nrh. Lower panel: ve-
locity comparison of lasco-c2 and Nanc¸ay observations. The
radio velocity was computed between 12:07 and 12:30 UT dur-
ing the outward motion of the noise storm.
an accuracy of ∼0.05 R reveal that the decimetric com-
ponents lie near the feet of these arcades, south to the
neutral line delineated by filament a. On account of the
projection effects, the metric component seems to be lo-
cated among medium scale loops southward of AR 8679.
These loops gradually disappear during the eruption, as
revealed by the difference image presented in Fig. 9. The
dark area south of AR 8679 probably indicates an expan-
sion of the loops, which is compatible with the eit movie
of the event and the dimming observed in this region.
Large scale magnetic field lines are involved in the
course of the event, for example the transequatorial loops.
They are activated before the eruption and during the
event, and their southern extremity is very close to the
previous arcades. These kinds of loops are thought to be
the result of reconnective processes occurring in the corona
(Tsuneta 1996; Fa´rn´ık et al. 1999). They are also com-
monly associated with the emergence of magnetic flux,
such as AR 8686 born on August 28th, and growing in
size and complexity up to the eruption. These loops ap-
pear on September 1st on yohkoh images linking the
Fig. 9. Difference image of eit at 195 A˚ between 14:00 and
10:00 UT, taking into account the solar rotation, together with
radio observations performed prior and during the eruption.
Numbered ellipses mark the bounds of burst A locations with
time at respectively 410, 327, 236 and 164 MHz. Ascending
motion of the meter noise storm (+ signs) is indicated by the
thick arrow. Portion of the image out of the disk is over exposed
and not rotated.
neighborhood of AR 8686 and 8677, and are visible the
next day on eit images (195 A˚).
The event under study has different manifestations
spread over a large area, comprising the filament c,
AR 8686, and AR 8679. Over two days, the magnetic flux
increases in AR 8686, “pushing” the filament e westward.
A few hours before the dynamical DB, activity of filament
c is closely related to the activation of filament e, and it
partially disappears during the eruption. A possible sce-
nario may be the following: as the magnetic flux grows in
AR 8686 it pushes out the overlying magnetic structures.
A few hours before the eruption, these structures reach
an unstable state as revealed by the kinking of transe-
quatorial loops. As the swelling of the entire system goes
on (indicated by the slow rising of filament e), some of
the arcades reconnect, leading to the radio emission and
the eruption of filament e. This can explain the faint flare
loops linking AR 8679 and AR 8686 and the vicinity of
filament a.
4.2. Dimmings
Transient Coronal Holes (tch) that appear after the event
are thought to be a good indication of large scale loops dis-
turbed or destroyed by DBs. Many observations of coro-
nal dimmings associated with X-ray flares and CME on-
sets have been reported (Rust & Hildner 1976). Among
them, some are relative to transient coronal holes in the
vicinity of S–shaped erupting loops (Manoharan et al.
1996; Sterling & Hudson 1997; Zarro et al.1999). No S–
shaped loop is observed in our case prior the event and the
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spatial scales are different. Nevertheless, the post-event
loop system described after the eruption of filament e is
apparently not potential, and the activity in regions 8686
and 8679 persists (south part of filament b of AR 8679
erupts after 15:00 UT). tch are thought to be the rem-
nants of large scale erupting loops, whose feet were an-
chored in their neighborhood. Manoharan et al. (1996)
explicitly suggest these holes could be created by recon-
nective processes involving expanding loops from flare lo-
cation and large scale loops overlying the region (see also
Delanne´e & Aulanier 2000).
A possible counterpart of the EUV dimming may be
found in the radio depression that decimetric observations
show to expand after the eruption. As explained before,
the filament under study is seen as a depression before
the event. The nature of this depression is not fully un-
derstood at present, and it is beyond the scope of this pa-
per to determine it. The post eruptive depression presents
some differences to the filament-associated one. Its total
length, as illustrated in Fig. 6, is three times that of the
pre eruptive dip (0.7 R against 0.2 R), while its depth
is ∼2× 105 K lower at 327 MHz. With a very simple hy-
pothesis, it is possible to estimate the mass loss required
to explain the radio dimming. The brightness temperature
is given by













with ζ = 0.2 (Kundu 1965). Assuming Tc = 10
6 K, ne =







where ∆n0 is the change of the electronic density within
the dimming area.
With A(327 MHz) ∼ 4.7 × 10−18 cm6 and ∆Tb ∼
2× 105 K, we get ∆n0 ∼ 1.2× 10
8 cm−3 (for τ = 1). The
area covered by the dip is S ∼ 0.7× 0.1 R2. This gives a
mass of ∆m ' S×∆n0×
∫∞
0
exp(−z/zh)dz ' 3× 10
14 g.
This estimation is smaller than the masses of some
1015 g found from CME observations by the solwind
(Howard et al. 1985) or smm (Hundhausen et al. 1994)
coronagraphs. It is at the lower limit of CME masses ob-
served by lasco (Vourlidas et al. 2000), and no CME
appears within the lasco field of view. Since the time
scale of the radio depression expansion is about one hour,
we speculate that the low mass flux makes the event un-
detectable by lasco. However, a thorough analysis of
the lasco sensitivity would be necessary to confirm this
hypothesis.
4.3. Noise storm
As already mentioned in a previous section, the be-
havior of the noise storm is closely related to the
appearance of a faint expanding structure within the
lasco field of view. Since the radio emission occurs at the
plasma frequency level (ne ∼ 3.3×10
8 cm−3 at 164 MHz),
the coordinated rise of the noise storm and the white light
feature indicates a gradual enhancement of the electronic
density with height. The asymptotic altitude reached by
the noise storm may indicate that the inner denser regions
stop their ascension, while the upper and tenuous parts,
unable to support the plasma emission at 164 MHz, still
rise, as observed on lasco. The present event is probably
not a true CME, but rather reveals a gradual accumulation
of plasma. Thus, it could be similar to a process invoked
by Kahler & Hundhausen (1992) to explain streamer re-
formations after a CME. Opened/expanding structures,
inferred from eit observations of dimmings in the vicinity
of AR 8679 in the earlier stages of the event, are closed in
a reconnective process occurring at rather high altitude.
5. Discussion and conclusion
This article illustrates an example of a filament eruption
associated with medium and large scale morphological
modifications in the corona, energy release signaled by the
X-ray LDE and non thermal radio emission, and mass in-
put into the corona. Nevertheless, all the manifestations
are weak, no Hα flare or CME is reported, the X-ray event
is small, without hard X-ray counterparts, the radio emis-
sion lies only a few million degrees above the quiet sun
level, and finally the filament does not seem to be ejected
from the sun.
The pre–event long term evolution of filament e is
rather classical, being closely associated with the magnetic
flux emergence in a nearby active region (see Feynman &
Martin 1995 for a statistical study). After a slow ascend-
ing phase, observed in optical lines, the acceleration of the
filament occurs simultaneously with an energy release pro-
cess, shown by the LDE and the radio burst. The relative
timing of the eruption and the manifestations of energy
release is rather close to what is described by breakout
class models. Antiochos et al. (1999) study the evolution
of low lying coronal structures before they erupt. They
predict weak reconnection signatures after an initial evo-
lution, occurring far from the main neutral line. Some of
these predictions are compatible with our observations:
the eruption takes place within a multi polar magnetic sys-
tem, involving large and small scale magnetic structures.
Reconnection is inferred from faint non thermal radio sig-
natures. The location of the “flare” loops and the bursts is
far from the place of the eruptive filament. This suggests
that each of these manifestations, optical eruption, radio
bursts and LDE, are different aspects of a unique, more
global magnetic restructuring.
As observed for well developed HXR–microwave bursts
(Neupert 1968; Dennis & Zarro 1993), the particle acceler-
ation, revealed by the non thermal radio emission, occurs
during the rising phase of the weak LDE. On a smaller
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energy scale, this is rather similar to other examples link-
ing slow LDEs and non thermal energy releases observed
by Hudson & McKenzie (2000). The weakness of the ra-
dio burst suggests that the non thermal electron energy
is too low to explain the LDE, but the time coincidence
indicates a possible common source.
Large scale magnetic structures are involved in this
event. A good example is the transequatorial loops dis-
turbed before and during the event. Contrary to recent ob-
servations involving transequatorial loops in CMEs (Khan
& Hudson 2000; Delanne´e & Aulanier 2000), they do not
seem to play an active role in the eruptive process, but
they imply a multipolar magnetic field in the event. Post
event manifestations on a large scale are essentially the
dimmings seen at EUV and radio wavelengths. As already
mentioned, these dimmings are generally associated with
mass outflow in the upper corona, for example CMEs.
Despite all these favorable indications of a CME, it seems
that the event is energetically too small to produce such
a coronal disturbance. The mass estimated by radio ob-
servations is ∼10% the mass of a typical CME, and no
white light counterpart was observed in the lasco field
of view. The progressive disappearance of the radio dim-
ming, beginning at the end of the noise storm, may be
attributed to the closing of magnetic field lines opened
during the event; this probably indicates the end of the
general magnetic restructuring of the area.
Finally, this article illustrates some of the well known
links between noise storm onsets and magnetic reconfigu-
rations. In the past, short lived noise storms were found
to be associated with filament eruptions (McLean 1973;
Lantos et al. 1981; Kundu & Gopalswamy 1990). In the
present case, the location of the noise storm far from the
eruptive filament suggests that a global magnetic recon-
figuration triggered the noise storm onset. The association
between X-ray emissions and noise storms was noticed by
Raulin & Klein (1994) for a sample of nine noise storm on-
sets and soft X-ray enhancements, other examples being
more closely related in duration and temporal evolution
(Lantos et al. 1981).
White light coronal enhancements and noise storm on-
sets were previously described by Kerdraon et al. (1983).
They performed a study of several noise storm enhance-
ments related to coronagraphic brightenings seen on C/P
coronagraph on board smm spacecraft. They did not men-
tion any motions of the noise storms while velocities of op-
tical features were rather slow (∼70 km s−1) or negligible.
In the present case, the noise storm and the lasco feature
have a similar expanding velocity ∼80−90 km s−1. In the
absence of a low altitude coronagraph (the lower limit of
the occulting disk is ∼2.5 R for lasco and ∼1.5 R for
the C/P coronagraph of smm), it is difficult to compare
the shape and the structures of the white light features;
nevertheless, the present event is very similar to their ob-
servations. Due to a low temporal resolution, they could
not distinguish between local restructuring in the coron-
agraph field of view, or a material transport from below.
In the present event, the material comes from the lower
corona, as inferred by the motion of the lasco feature and
the noise storm, possibly from the underlying AR, which
seems to play a crucial role in the noise storm onset.
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5.4 E´ve´nement du 28 fe´vrier 2001
Cet e´ve´nement implique un filament quiescent proche d’une petite re´gion active non re´fe´ren-
ce´e dans le catalogue de la NOAA, lors de son passage au me´ridien. De faibles e´missions non
thermiques marquent le de´but de l’e´ve´nement au cours duquel, une de´pression radio associe´e
au filament apparaˆıt et se de´veloppe sur le disque, puis au dela` du limbe. Les coronographes
soho/C2 et soho/C3 observent, conse´cutivement a` l’e´ve´nement, le de´veloppement d’une e´jec-
tion de masse en halo. La comparaison de l’e´ve´nement vu par eit, ainsi que par le NRH permet
de confirmer les conclusions du chapitre pre´ce´dent concernant les filaments quiescents, a` savoir
que la cavite´ ou le manque de matie`re coronale, est l’origine la plus probable de la de´pression
radio.
5.4.1 Description de l’e´ve´nement
Le filament e´ruptif se trouve eˆtre l’extre´mite´ nord d’un long filament a` moyenne latitude, dans
l’he´misphe`re sud, a` proximite´ d’une petite re´gion active. Une vue rapproche´e de la zone d’inte´reˆt
est pre´sente´e sur la figure 5.6. La vignette de gauche est une observation Hα de l’observatoire de
Kanzelho¨he, la veille de la disparition brusque ; seule la partie indique´e par la barre verticale est
implique´e dans l’e´ve´nement. L’image du milieu montre l’environnement coronal dans la raie du
Fer XV. La forme en S est caracte´ristique des sigmo¨ıdes qui sont, observationnellement, reconnus
comme e´tant des structures instables (Canfield et al., 2000). Quelques heures avant l’e´ruption,
un point brillant indique´ par une fle`che e´merge au nord ouest du filament. Il s’agit d’une polarite´
magne´tique parasite vis-a`-vis de la polarite´ ambiante.
La disparition brusque proprement dite, c’est-a`-dire la phase d’acce´le´ration du filament,
commence aux alentours de 13 :00 TU, comme le montrent les observations eit. Les premiers
indices d’activite´ sont perceptibles de`s 11 :20 TU, lorsque de faibles e´missions non thermiques
sont observe´es en radio aux deux extre´mite´s du filament e´ruptif, et notamment au dessus de la
polarite´ parasite. Le profil temporel tel qu’il apparaˆıt sur la figure 2 de l’article, montre qu’il
s’agit vraisemblablement de petits sursauts de type III.
Associe´ a` ces signatures non thermiques, le film eit, dans la raie du Fer XII (λ = 195 A˚),
montre d’une part un embrillancement au niveau de la polarite´ parasite, mais surtout indique le
de´but de la phase ascensionnelle du filament, de`s 11 :36 UT. La phase d’acce´le´ration commence
sur eit de`s 13 :00 UT, et montre que la partie sud du filament e´ruptif est e´jecte´e vers le sud.
La partie nord est surplombe´e par des arcades perturbe´es lors de l’e´ruption, qui empeˆchent
de suivre son comportement en Fe XII. Ne´anmoins on dispose d’une observation dans la raie de
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Fig. 5.6 – Observations pre´ e´ruptives en Hα, en a), dans la raie du fer XV, en b). La figure c)
montre l’e´mergence de la polarite´ parasite signale´e dans le texte.
l’he´lium (He II) qui montre une structure en absorption bien visible par diffe´rence et que l’on
associe a` cette partie du filament.
L’e´ve´nement radio en lui-meˆme consiste au de´veloppement, sur le disque, d’une de´pression
au dessus du site e´ruptif, de`s 12 :40 TU. Au cours de sa propagation, on est amene´ a` distinguer
plusieurs sous structures, comme le montre la figure 5.7 qui pre´sente une succession d’images
a` 410 MHz. La partie F1 est associe´e a` la partie sud du filament telle qu’elle apparaˆıt sur eit.
Par rapport aux observations UV, pour lesquelles le suivi du filament ne peut se faire que sur
quelques images, la radio montre le comportement du filament juqu’au limbe et au dela`, comme
l’indiquent les fle`ches a` 13 :55 et 14 :11 TU. Les deux de´pressions F2 et F3 sont, a` l’heure du
cliche´ dans la raie de l’he´lium, spatialement superposables a` la partie Nord du filament vue en
absorption. La radio est donc la seule a` pouvoir suivre le comportement dynamique de cette
partie F2 qui se propage jusqu’au limbe ouest, et F3 qui reste quasiment stationnaire, avant de
disparaˆıtre.
Dans une certaine mesure, l’observation radio permet de comprendre ici le de´veloppement de
l’e´jection de masse coronale en halo, telle qu’elle est observe´e par C2 et C3 (voir figure 5.8). Sans
eˆtre parfaite, la correspondance entre la re´gion couverte par l’e´ruption du filament, et l’amplitude
angulaire du CME est ne´anmoins convaincante. Pour la partie sud, nous avons trace´ en fonction
du temps, les positions de deux structures repe´re´es sur les images du coronographe, ainsi que
celles des ’bords’ inte´rieurs et exte´rieurs de la de´pression radio sur le disque. L’ensemble peut
eˆtre ajuste´ par une meˆme fonction, montrant le lien dynamique entre les deux, a` de´faut, vu les
barres d’erreur, de pouvoir associer une structure pre´cise du CME avec la radio.
Cet e´ve´nement s’accompagne enfin de plusieurs signatures indirectes d’une e´jection de masse.
Un faible LDE est observe´ par goes, apre`s 13 :20 TU, correspondant au de´veloppement d’arcades
post-e´ruptives sur eit. Autour du site, les soustractions d’images pre´ et post e´ve´nementielles
montrent l’apparition de de´pressions de brillance sur eit, et en radio. Leurs emplacements re-
latifs, sans eˆtre strictement identiques, restent ne´anmoins comparables. La perte de masse tre`s
approximative, de´duite des observations radio est de l’ordre de 1013g, c’est-a`-dire, environ 1%
de la masse typique d’un CME.
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Fig. 5.7 – Se´quence temporelle de l’e´ve´nement observe´ en radio. Le cercle blanc localise le limbe
optique. Les sous de´pressions sont indique´es a` 13 :39 TU, tandis que le filament sur le limbe
est de´signe´ par les fle`ches. La petite source apparaissant au milieu du disque a` 13 :55 est un
continuum faible non thermique associe´ aux arcades post e´ruptive en train de se former.
Fig. 5.8 – De´veloppement du CME sur C2 (a` gauche) et sur C3 (en encadre´, a` droite, en vide´o
inverse). L’e´volution temporelle de la position des structures indique´es par les fle`ches noires est
trace´e, de meˆme que celle des limites de la de´pression radio a` la meˆme position angulaire.
5.4.2 Enseignements du diagnostic radio
Le premier enseignement est relatif a` la de´pression radio. Les tempe´ratures de brillance
extreˆmement basses mesure´es au sein des de´pressions F1, F2 et F3 montrent qu’il est ne´cessaire
d’invoquer un manque de matie`re pour obtenir une de´pression aussi profonde.
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. Pour F1, la convolution par le lobe du filament eit, quelle que soit la tempe´rature de
brillance qu’on lui donne, ne permet pas de retrouver les tempe´ratures de brillance me-
sure´es. On observe donc une structure plus large que le filament eit, que nous associons
a` la cavite´. Par ailleurs, nous montrons dans l’article qu’une densite´ deux a` quatre fois
plus faible que dans la couronne environnante suffit a` expliquer l’ordre de grandeur de
la de´pression de brillance observe´e.
. La partie nord du filament, associe´e aux de´pressions F2 et F3, est suffisamment large pour
ne pas eˆtre affecte´e par les proble`mes de lobe. Ne´anmoins, une diminution de la densite´
d’un facteur deux a` quatre donne la` encore des valeurs compatibles avec les observations.
. L’aspect e´ruptif du syste`me peut renforcer les arguments de´ja` cite´s. Si l’altitude du
filament croˆıt au cours de l’e´ve´nement, l’e´paisseur de couronne le surplombant diminue,
entraˆınant une baisse de tempe´rature de brillance (voir chapitre 4). L’expansion de la
cavite´ (de´pression F1) doit entraˆıner une diminution de la densite´ e´lectronique pouvant
expliquer son apparition progressive au de´but de l’e´ve´nement. Enfin, on ne peut e´carter
l’ouverture des lignes de champ qui peut diminuer, par la perte de masse, la contribution
coronale.
Les faibles e´missions non thermiques enregistre´es au de´but de l’e´ve´nement sugge`rent que
des phe´nome`nes de reconnexion ont lieu autour du filament e´ruptif. Leur localisation (les hautes
fre´quences sont au dessus de la polarite´ parasite), montre que la reconnexion a lieu a` relativement
basse altitude, a` proximite´ du filament. Les basses fre´quences se re´partissent elles sur une plus
large plage qui surplombe le filament. Cette situation est assez proche de celles pre´dites par
certains mode`les d’initiation de CMEs par une polarite´ parasite (Chen et Shibata, 2000). Dans
le cas ou` la polarite´ parasite apparaˆıt au bord du couloir de filament, la reconnexion a lieu avec
les arcades qui surplombent le filament. Cette situation est a priori un fait observationnel bien
e´tabli. Feynman et Martin (1995) ont montre´ le lien qui existait entre les e´ruptions de filament
et les polarite´s magne´tiques parasites. Un e´ve´nement tel que celui-ci indique que l’e´mergence du
flux a des re´percutions jusque dans la couronne, au dessus ou a proximite´ du filament. Il faut
cependant remarquer que la structure initiale du filament, en sigmo¨ıde, est de´ja` en elle-meˆme
reconnue pour eˆtre instable (Hudson et al., 1998; Canfield et al., 2000). On peut donc attribuer
a` cette polarite´ le roˆle de de´stabilisateur d’une structure potentiellement e´ruptive.
5.4.3 Article
Cet article est soumis a` la revue Astronomy & Astrophysics.
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5.5 E´ve´nement du 21 mars 1999
Cet e´ve´nement pre´sente plusieurs similitudes avec celui pre´ce´demment de´crit. Il implique un
filament quiescent de l’he´misphe`re Sud, a` proximite´ d’une petite re´gion active de re´fe´rence AR
8494 du catalogue de la NOAA. Les signatures e´nerge´tiques sont extreˆmement faibles en rayons X
mous, ou` l’e´ve´nement s’accompagne d’un LDE d’amplitude B5 (dans la gamme [1-8] A˚). Aucune
e´mission non thermique n’est de´tecte´e a` proximite´ du filament, avant la phase d’acce´le´ration. Le
point inte´ressant est la possibilite´ de suivre le comportement du filament e´ruptif sur le disque,
comme pour l’e´ve´nement du 28 fe´vrier, et de voir la correspondance en temps et en e´chelle
de la structure radio, et ici, de la cavite´ du CME. La couverture observationnelle se re´sume
Fig. 5.9 – Observation Hα, de l’observatoire de Kanzelho¨he, le 21 mars 1999. Le filament subis-
sant une disparition brusque est indique´ par les deux fle`ches. Le cliche´ est pris a` 11 :31 TU, au
de´but de l’e´ve´nement e´ruptif.
essentiellement aux domaines radio, EUV et coronographiques. Le cliche´ Hα pre´sente´ a` la figure
5.9 pre´sente le filament au de´but de l’e´ruption, lors de la phase d’ascension lente. Le filament
e´ruptif est indique´ par les deux fle`ches a` pointes blanches. L’observation dans la raie du Fer XII
(λ = 195 A˚) montre que le filament commence son ascension apre`s 11 :00 UT, pour entrer dans
un phase d’acce´le´ration apre`s 13 :30 UT. Le filament en lui-meˆme reste tre`s peu visible tout au
long de l’e´ve´nement, et pre´sente peu de structures en absorption a` cette longueur d’onde. Le suivi
des observations, notamment sous forme de films, montre que la structure qui disparaˆıt reste
ancre´e par ses deux extre´mite´s au niveau de la couronne. En te´moigne l’apparition progressive
d’embrillancements et de de´pressions EUV, trac¸ant l’emplacement des pieds des lignes de champ
(voir figure 5.10). On peut donc envisager la structure e´ruptive comme un tube magne´tique
subissant une expansion.
Les observations radio, notamment de´cime´triques, montrent l’e´volution de cette structure lors
de son transit sur le disque. Au de´but de la journe´e, le filament e´ruptif posse`de une contrepartie
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Fig. 5.10 – Observation du site e´ruptif par eit a` 195 A˚. Pour chaque heure pre´sente´e ici, une
image a` 11 :00 TU a e´te´ soustraite, en tenant compte de la rotation solaire. Sur l’image de 14 :00
TU, les fle`ches pointent les pieds du tube de flux en expansion. Des diminutions de brillance
apparaissent autour de ces points, comme cela est observe´ habituellement.
radio de faible contraste, qui s’explique peut-eˆtre par la forme du lobe instrumental a` cet instant.
De`s 13 :00 TU, la visibilite´ de la de´pression radio s’accroˆıt, et le contraste vis-a`-vis du Soleil
calme augmente.
Comme le montre la figure 5.11, une e´jection de masse coronale est associe´e a` la disparition
brusque en elle-meˆme. Le point particulier ici est la pre´sence d’une cavite´ extreˆmement bien
de´finie sur les premie`res images du coronographe. Nous avons e´tudie´ l’e´volution temporelle de
cette cavite´ en suivant, a` position angulaire constante, l’emplacement en fonction du temps du
front et de la partie arrie`re de la cavite´. Les re´sultats sont pre´sente´s sur la figure 5.12, qui reporte,
pour la meˆme position angulaire, les positions du bord inte´rieur et exte´rieur de la de´pression
radio. Les points provenant du coronographe ont e´te´ ajuste´s par une simple droite, marque´e en
pointille´. Pour les donne´es radio, un ajustement quadratique a e´te´ utilise´. La partie extrapole´e
de la courbe radio provient de cet ajustement. On remarque ici le tre`s bon accord entre les
ajustements coronographiques et radio. Cela sous-entend une continuite´ physique possible entre
la de´pression radio que nous avons associe´e a` la cavite´ du filament, et la cavite´ du CME telle
qu’elle est observe´e sur lasco-C2.
5.6 Conclusion
Les trois e´ve´nements que nous venons de pre´senter illustrent la capacite´ du diagnostic radio
me´trique et de´cime´trique a` e´tudier les e´ve´nements e´ruptifs sous des aspects tout a` fait nouveaux
dans cette gamme de longueur d’onde. La se´lection d’e´ve´nements a` faibles signatures e´nerge´-
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C3 1999/03/21 21:18
Fig. 5.11 – E´ve´nement radio a` 410.5 MHz, compare´ aux observations coronographiques de
lasco-C2. La contrepartie radio du filament e´ruptif est indique´e par les fle`ches. Les images
radio en dehors du cercle banc sont lie´es au phe´nome`ne de recouvrement de´crit au premier
chapitre. La dernie`re image en bas a` droite illustre le de´veloppement du CME sur le champ du
coronographe C3.
tiques, en X ou en radio, permet d’e´tudier l’aspect thermique de la restructuration coronale au
cours de l’e´ve´nement. Comme nous l’avons vu, de faibles e´missions non thermiques peuvent eˆtre
pre´sentes ; elles te´moignent des processus d’acce´le´rations de particules, probablement initie´s par
la reconnexion des lignes de champ magne´tique autour du filament (au de´but du premier et du
deuxie`me e´ve´nement), ou par la restructuration du meˆme champ apre`s l’e´ve´nement (apparition
d’un orage de bruit).
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Fig. 5.12 – E´volution temporelle de la position du bord exte´rieur (BE) et inte´rieur (BI) de la
cavite´ du CME, et de la de´pression radio.
Les points nouveaux sont les suivants :
. On observe des de´pressions radio transitoires associe´es a` des pertes de masse, et similaires
a` ce qu’on peut observer de manie`re courante en X et en UV. Les masses de´duites sont
relativement faibles, entre 1 et 10% de la masse typique d’un CME.
. L’observation au cours de l’e´ve´nement d’une de´pression radio associe´e au filament permet,
pour la premie`re fois en radio de´cime´trique et me´trique, de suivre son comportement
dynamique.
Quels sont les enseignements de ces trois e´ve´nements e´tudie´s ?
Tout d’abord, ces observations renforcent l’ide´e que la de´pression est associe´e a` la cavite´ du
filament/CME :
• Sur le disque, la profondeur de la de´pression radio n’est explicable que par un de´ficit de
densite´ re´parti autour du filament, ce qui est la de´finition d’une cavite´ (e´ve´nement du 28
fe´vrier).
• Les dimensions transversales de la de´pression radio et de la cavite´ du CME pre´sentent
une continuite´ spatiale et temporelle tre`s nette pour le cas du 21 mars, et probable,
compte tenu des barres d’erreurs, pour le cas du 28 fe´vrier. Ces e´ve´nements pre´cisent
a` mes yeux la notion de cavite´ telle que l’on peut la rencontrer dans le domaine radio.
Les de´pressions associe´es aux filaments quiescents sont relie´es, comme nous l’avons vu
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au chapitre 4, a` la cavite´ du filament telle qu’elle est de´finie classiquement, a` savoir une
structure de´limite´e par des arcades ’potentielles’, et d’extension beaucoup plus large que
le filament. Le fait que l’on voit, dans ces e´ve´nements e´ruptifs, la de´pression suivre le fila-
ment eit montre que la cavite´ radio est intimement lie´e a` ce dernier. Parmi les concepts
de´veloppe´s dans le cadre de mode`les de filaments, le tube de flux est certainement ce
qui se rapproche le plus de ces observations. Observationnellement, on constate que la
de´pression apparaˆıt progressivement au de´but de l’e´ve´nement (28 fe´vrier 2001), ou que
son contraste augmente fortement (21 mars 1999). Sur un si petit nombre de cas, il n’est
pas possible d’en de´duire si le tube de flux apparaˆıt au cours de la monte´e, par exemple
par la reconnexion de structures magne´tiques pre´ existantes, ou s’il s’agit de l’instabilite´
d’un tube de flux initialement pre´sent qui confinait le mate´riau du filament. L’ouverture
progressive des lignes de champ, diminuant la contribution coronale surplombant le fila-
ment, ou la dilatation meˆme de la cavite´ au cours de sa monte´e, sont autant de facteurs
qui pourraient expliquer l’observation de la de´pression.
Les e´ve´nements du 2 septembre 1999 et du 28 fe´vrier 2001 donnent quelques indications sur le
facteur de´clenchant les e´ruptions de filaments observe´es.
L’e´volution pre´-e´ruptive du filament est lie´e a` l’e´mergence de flux magne´tique dans son voi-
sinage, sur une e´chelle relativement longue (2 septembre 1999, de´veloppement d’une des re´gions
actives), ou sur quelques heures (28 fe´vrier 2001, point brillant). Il est tentant de conside´rer les
faibles e´missions non thermiques impulsives comme autant de traceurs d’e´ve´nements de recon-
nexion dans la couronne, qui permettent a` la structure sous-jacente de s’ouvrir. Ces processus
n’ont pas lieu au niveau du filament, mais a` proximite´ des flux e´mergeant. Cela montre que
l’e´mergence de flux magne´tique dans une petite re´gion de la basse atmosphe`re peut avoir des re´-
percussions sur une structure magne´tique bien plus grande. En cela, ces e´ve´nements corroborent
l’e´tude de Feynman et Martin (1995), qui lient les e´ruptions de filament a` l’e´mergence de flux
magne´tique. La faiblesse des signatures non thermiques n’excluent pas qu’elles tracent un proces-
sus clef dans la de´stabilisation du tube de flux, d’autant plus que les filaments se trouvent, dans
la phase pre´-e´ruptive, dans une configuration magne´tique particulie`re (hautement multipolaire
pour le 2 septembre, et sigmo¨ıdale pour le 28 fe´vrier).
L’e´tude mene´e sur trois cas ne permet pas d’e´tablir une re`gle ge´ne´rale, mais elle ouvre
cependant la perspective d’un diagnostic comple´mentaire, base´ sur l’observation d’e´ve´nements
a` faible bilan e´nerge´tique, meˆlant e´missions cohe´rentes, et e´missions thermiques.
Conclusion
La re´novation du Radiohe´liographe de Nanc¸ay, en 1996, a permis dans le cadre des obser-
vations sol-espace, avec les missions solaires soho et yohkoh, de suivre en imagerie l’activite´
sporadique de la couronne sur une large gamme de fre´quences, et donc d’altitudes.
Pour exploiter les atouts de cet instrument re´nove´, il fallait de´velopper, pour l’e´tude du Soleil
calme, une me´thode d’imagerie adapte´e a` l’observation de structures a` faible contraste. C’est dans
ce but que j’ai mis au point, au cours de ma the`se, une me´thode de synthe`se d’ouverture utilisant
pour la premie`re fois les nouveaux harmoniques croise´s ainsi que les antennes d’extension. Aux
fre´quences les plus e´leve´es, les nouvelles cartes obtenues restituent les structures du Soleil calme
avec une qualite´ qui les rend directement comparables, abstraction faite de la re´solution, aux
images d’un te´lescope tel que eit.
Dans ce nouveau contexte, l’accent a e´te´ mis sur des structures tout a` fait nouvelles aux
fre´quences du radiohe´liographe, lie´es aux filaments solaires. Apre`s une premie`re observation
ante´rieure a` ma the`se, une e´tude plus pousse´e a e´te´ entreprise, dont les conclusions sont les
suivantes.
. Les filaments solaires observe´s en Hα ont comme contrepartie radio, une de´pression de
brillance par rapport au Soleil calme.
. L’existence de cette de´pression est lie´e a` l’environnement magne´tique du filament. Les
filaments de re´gions actives ou a` proximite´ de plages ne sont pas de´tecte´s aux longueurs
d’ondes de´cime´triques, du fait de la surdensite´ e´lectronique des arcades les surplombant.
. De nombreux indices concordent pour attribuer l’origine de la de´pression de brillance a`
un manque de matie`re coronale au dessus du filament, plutoˆt qu’a` la re´gion de transition
filament/couronne : les effets de projection lie´s a` l’altitude de la de´pression, les effets de
convolution pour certains filaments, l’existence de de´pressions continues pour des fila-
ments morcele´s, le lien avec les lignes neutres photosphe´riques et les couloirs de filaments
observe´s par eit.
. Des calculs simplifie´s montrent que le de´ficit de densite´ dans les cavite´s, de´duit d’ob-
servations en lumie`re blanche, donne des tempe´ratures de brillance du meˆme ordre de
grandeur que celles que nous mesurons.
Apports et questions ouvertes
Le principal inte´reˆt de ces observations radio est la localisation de la cavite´ coronale sur
le disque, et sur une gamme d’altitudes plus grande que ne le font les te´lescopes EUV par
l’observation des couloirs de filament. Le positionnement de la cavite´ vis-a`-vis du filament peut
permettre, avec un pointage ame´liore´, de reconstruire en altitude l’environnement coronal du
filament. Il reste e´galement a` comprendre ce qu’impliquent des de´pressions continues sur des
filaments morcele´s, et l’existence de minima de brillance, autour de ces filaments ; sont-ils lie´s a`
un effet d’altitude, ou a` des proprie´te´s locales particulie`res de la cavite´ (par exemple une densite´
plus faible a` proximite´ du filament) ?
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Des observations multifre´quences, et notamment a` plus courtes longueurs d’onde, seraient
souhaitables pour sonder la cavite´ sur toute sa hauteur. Gageons que le de´veloppement de
nouveaux radiohe´liographes a` large couverture spectrale, comme le projet international fasr,
pourront aller dans ce sens. Dans le domaine spatial, les projets stereo permettront de pour-
suivre ce que nous avons engage´ dans cette the`se. La promesse de reconstructions ste´re´oscopiques
de structures magne´tiques, comme celles entourant les filaments, est e´videmment inte´ressante
pour interpre´ter les observations radio, concernant notamment l’emplacement et la morpholo-
gie des cavite´s coronales. Dans l’imme´diat, les me´thodes d’extrapolation du champ magne´tique
dans la couronne apparaissent les plus aptes a` re´pondre a` cette attente, d’autant plus qu’elles
couvrent de´sormais, graˆce aux progre`s des simulations nume´riques, aussi bien les aspects quies-
cents qu’e´ruptifs.
Cas e´ruptifs
Nous avons pre´sente´ plusieurs cas d’e´ruptions de filaments dont nous allons rappeler les
enseignements.
. Le point commun a` tous ces e´ve´nements est la faiblesse des signatures e´nerge´tiques, tant
d’un point de vue UV, que radio, qui permet l’e´tude du plasma thermique et, a` travers
lui, de la configuration magne´tique.
. Les signatures sur le disque d’e´ve´nements e´ruptifs comme les de´pressions de brillance
(trous coronaux transitoires, par exemple), observe´es sur skylab, yohkoh ou soho/eit
sont de´sormais accessibles dans le domaine radio de´cime´trique long. Les diagnostics quali-
tatifs du rayonnement radio montrent que les pertes de masse au cours de tels e´ve´nements
sont une fraction minime de la masse d’un CME ; elles restent cependant comparables
aux estimations dans le domaine ultraviolet.
. L’observation de la de´pression de brillance associe´e au filament permet, pour la premie`re
fois, de suivre directement son comportement dynamique, et de faire le lien entre l’e´ve´-
nement e´ruptif dans la basse couronne, et l’extension angulaire des e´jections de masse
associe´es (cas du 21 mars 1999 et 28 fe´vrier 2001).
. La pre´sence de faibles e´missions non thermiques autorise dans le meˆme temps, de suivre
les diffe´rentes e´tapes lie´es a` la restructuration du champ magne´tique coronal dans la
phase e´ruptive ou post e´ruptive. Cela illustre le caracte`re non ide´al (au sens magne´tohy-
drodynamique) de ce genre de processus e´ruptifs.
La de´couverte d’e´ve´nements ’thermiques’, que l’on doit au mode d’imagerie 2-D du radio-
he´liographe, se re´ve`le prometteuse en terme d’enseignements et d’observations. D’autres cas
d’e´ruptions de filaments, lie´s ou non a` des CMEs sont d’ores et de´ja` a` l’e´tude ; ils concernent des
e´ve´nements extreˆmement lents (< 100 km.s−1), ou pour lesquels le suivi de l’e´jection est pos-
sible a` relativement haute altitude. Les trois e´ve´nements que nous avons pre´sente´s impliquent,
d’une manie`re ou d’une autre, des structures progressant au dela` du limbe. Les futures missions
stereo, avec notamment les te´lescopes EUV, et des coronographes de basse altitude (1.1 R¯)
devraient permettre la` aussi, une comparaison directe des structures radio et optiques, lors du
passage sur le limbe du filament et des structures radio qui l’accompagnent.
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Abstract
The Nanc¸ay Radioheliograph, upgraded in 1996, is specifically devoted to the study of the
sporadic activity of the Sun, in the metric and decimetric radio band. Low contrast structures
of the quiet Sun are also studied, using an aperture synthesis method.
I present the first results of the aperture synthesis method designed for the new instrument,
focusing on the radio counterpart of solar filaments, never described in this radio band. These ob-
servations agree with the presence of a coronal cavity surrounding filaments, which is observable
directly on the disk.
Finally, I present three cases of filament eruptions allowing, for the first time, the observation
of thermal counterparts of filaments eruptions and CME initions on the disk. This work was
supported by multi-wavelengths observations performed by the soho spacecraft, and especially
by the eit and lasco instruments.
Keywords: Radioastronomy, Solar Corona, Filaments, CME
Re´sume´
Le Radiohe´liographe de Nanc¸ay, re´nove´ en 1996, est un instrument de´die´ a` l’e´tude de l’acti-
vite´ sporadique de la couronne solaire, dans le domaine me´trique et de´cime´trique. Les structures
calmes de la couronne peuvent eˆtre e´galement observe´es par l’utilisation de la synthe`se d’ouver-
ture, qui autorise la cartographie de structures a` faible contraste.
Je pre´sente dans cette the`se les premiers re´sultats de synthe`se d’ouverture pour l’instrument
re´nove´, en m’inte´ressant tout particulie`rement a` la contrepartie radio des filaments solaires,
jamais e´tudie´e auparavant dans cette gamme de longueur d’onde. Je montre que les observations
sont explicables par la pre´sence d’une cavite´ coronale autour des filaments, et que la radio permet
son observation directe sur le disque.
Je de´cris enfin trois cas de Disparitions Brusques de filament montrant, pour la premie`re
fois en radio, les stades initiaux du de´veloppement d’e´ruptions de filaments et de CMEs sur le
disque, sous l’aspect des e´missions thermiques. Ce travail s’appuie fortement sur les observations
multi longueurs d’onde, rendues possibles par l’existence du satellite soho sur toute la pe´riode,
et notamment son te´lescope eit, et son coronographe lasco.
Mots-cle´s: Radioastronomie, Couronne Solaire, Filaments, CME
